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A Blandine, toujours dans la fosse aux lions

Quand nous de´sirons quelque chose,
l’Univers entier conspire en notre faveur.
Paulo Coelho, Manuel du Guerrier de la Lumie`re
Et la vie elle-meˆme m’a confie´
ce secret : ”Voici, m’a-t-elle dit, je suis
ce qui doit toujours se surmonter soi-meˆme.”
(De la victoire sur soi-meˆme, II)
Friedich Nietzsche, Ainsi parlait Zarathoustra

Regards e´pars, tendus vers un avenir prometteur
E ntrant dans la bulle, pleins de confiance et d’ardeur
M e´ritant leur salaire a` la sueur de leurs doigts corne´s
E t rarement plus par la ferveur de leur cerveau enfie´vre´
Rappelons-nous encore de ces gens devenus docteurs
C haˆınon manquant manque´ entre e´tudiant et chercheur
I nvesti scientifiquement de la plus grande des croisades
E xtatique devant les re´sultats de ses petits camarades
M on ami doctorant, ne de´sespe`re pas des tiens plus traˆıtres
E n ve´rite´, insectes et coquilles finiront par disparaˆıtre
N ourris-toi d’espoir et des pages immacule´es verront le jour
T a the`se termine´e, tu renaˆıtras au monde, plus le´ger et plus lourd
S outenance, soutenance, quand les de´livreras-tu ?
E´tant maintenant devenu docteur, je pense qu’aucune expe´rience terrestre, quelle qu’elle
soit, n’est plus inaccessible, a` nous autres parvenus. La physique actuelle portant en elle-
meˆme une grande part de philosophie, je vous ferai graˆce d’exactions supple´mentaires en la
matie`re. Cependant, apre`s avoir re´dige´ quelques centaines de pages avec un style plus que
prosa¨ıque, j’ai de´cide´ de re´tablir l’e´quilibre naturel rompu par cet exercice. Le re´sultat en
est donne´ en introduction de ces remerciements, et compense comme il se doit les choses. En
rajouter ne ferait que rompre de nouveau l’e´quilibre, mais dans l’autre sens.
C’est ici usuellement que l’on remercie donc plus ou moins chaudement les diffe´rentes
personnes qui ont eu un impact plus ou moins direct sur la re´daction du manuscrit de the`se.
Je vais donc tout d’abord me serrer vigoureusement la main et me fe´liciter d’avoir fait du bon
travail en me tapant dans le dos. Ensuite, ne voulant le´ser personne par un oubli malheureux
et insultant, je me bornerai a` remercier dans leur ensemble les susdits. En effet, une liste
exhaustive pourrait rapidement devenir tre`s longue, puisque je me verrais dans l’obligation
de remercier les vendeurs de sandwichs grecs et une grande marque de cafe´ soluble.
Quelques exceptions viennent pourtant rompre cette re`gle, du fait de l’indubitable in-
fluence de ces personnes sur cette e´tonnante re´ussite sociale que repre´sente le grade de doc-
teur.
Le premier incontournable est Jean-Eudes Augustin, directeur du LPNHE, qui malgre´
une intense utilisation des photocopieuses et des imprimantes (y compris les imprimantes
couleur), m’a accueilli d’une part dans son laboratoire (grand bien lui en fasse), et m’a
permis d’autre part d’y accomplir plusieurs choses, en outre un DEA, un stage, une the`se et
une mission supple´mentaire. J’espe`re qu’apre`s cela il ne m’en voudra pas (trop) de continuer
a` errer dans les couloirs.
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2Antoine Letessier-Selvon, chef charismatique du groupe du CDAS, et exigeant meneur de
troupes. A ne ranger dans aucune cate´gorie sous peine de se´ve`res repre´sailles. Un directeur
de recherches a` juste titre pourtant tre`s humain et attentif. Il m’a fait confiance de`s le de´part
et j’espe`re le lui avoir bien rendu. Je lui dois beaucoup plus que ma the`se.
Directeur de the`se, disponible, professeur, tre`s grand sens physique, encyclope´die vivante,
toujours enthousiaste, travailleur acharne´, aussi performant qu’un processeur cadence´ a` 3
GHz, je ne pense pas pouvoir trouver tous les noms et adjectifs permettant de de´crire conve-
nablement Pierre Billoir. J’ai e´norme´ment appris avec lui, et j’aurais encore e´norme´ment a`
apprendre. J’espe`re que l’analyse pre´sente dans cette the`se, bientoˆt ou de´ja` obsole`te, aura au
moins eﬄeure´ son niveau de compe´tences. De tre`s grands mercis a` toi et a` Antoine.
Apre`s tant de temps passe´ au LPNHE (bientoˆt 5 ans, peut eˆtre un peu plus), il serait ingrat
de ma part de ne pas au moins en saluer les autres chercheurs (toutes cate´gories confondues),
professeurs, maˆıtres de confe´rences, inge´nieurs, techniciens, personnel administratif, e´me´rites,
post-docs, aters, doctorants, ex-the´sards, e´tudiants et autres invite´s ou personnes de passage.
Un merci particulier a` la joyeuse bande de the´sards, des travailleurs pourtant acharne´s, une
e´quipe sans cesse renouvele´e et toujours aussi anime´e (amis boulets, bonjour !). Merci aussi
a` l’e´quipe informatique qui endure tous les jours les exigences et les proble`mes du laboratoire.
Le fait d’appartenir a` la collaboration Auger est de´ja` en soi un immense privile`ge : e´vo-
luer dans une expe´rience plus que passionnante, ou` toutes les interpre´tations sont encore
possibles, en collaboration plus ou moins sereine (une saine compe´tition motive parfois les
recherches) avec d’autres groupes internationaux, tomber en adoration devant les immenses
plaines d’Argentine contraste´es par la Cordille`re des Andes en toile de fond...
Je tiens a` remercier malgre´ tout les chercheurs des groupes franc¸ais et e´trangers avec
qui j’ai partage´ plus que d’agre´ables moments (“Fabrice Cohen, over”) en France et dans les
magnifiques paysages de la Pampa, les argentins et argentines pour leur immense gentillesse
et leur incroyable joie de vivre, et e´galement les nombreuses vaches qui se sont sacrifie´es pour
faire avancer la science.
A chacun des membres de ma famille, tout cela c’est aussi un peu pour vous que je l’ai
fait et j’espe`re que vous en retirez autant de fierte´ que moi que d’appartenir a` notre belle et
grande troupe.
Merci a` toutes les autres personnes qui m’ont accompagne´ dans ma longue aventure es-
tudiantine.
Enfin, a` toi mon avocate pre´fe´re´e, mon manquement a` toutes les re`gles, mon compagnon
d’armes et la plus belles entre toutes. La place d’honneur qui te revient t’a de´ja` e´te´ octroye´e,
avec, je l’espe`re, toute l’estime qui t’es duˆe...
Bien. Maintenant que vous vous apercevez vous eˆtre trompe´ en pensant lire seulement
les remerciements pour voir si votre nom y apparaissait, comme la majorite´ des personnes
qui auront eu ma the`se entre les mains d’ailleurs, vous pouvez pousser plus loin votre lecture
en attaquant avec enthousiasme l’introduction, et plus loin encore lorsque vous vous de´cou-
vrirez un inte´reˆt nouveau pour l’astrophysique des particules, de´nomination beaucoup moins
barbare que ce qu’il peut paraˆıtre. Tre`s bonne lecture.
La route est longue. . .

Introduction
L’un des moyens de sonder l’Univers local nous est fourni par les rayons cosmiques, ces
particules plus ou moins lourdes qui peuvent traverser l’espace Galactique et meˆme extra-
galactique, et qui nous permettent d’appre´hender le fonctionnement et la distribution des
objets astrophysiques potentiellement acce´le´rateurs. Or, les questions fondamentales dans la
physique des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie sont toujours les meˆmes :“d’ou` viennent-
ils ?”, et plus particulie`rement, “comment sont-ils acce´le´re´s a` de telles e´nergies ?”. Nous ne
sommes en effet toujours pas capables de re´pondre a` ces questions vieilles de plus de 30 ans.
Depuis l’e´mergence de cette discipline particulie`re qu’est l’astrophysique des particules,
les expe´riences mesurant les e´nergies les plus extreˆmes se sont succe´de´, avec plus ou moins
de succe`s. Non seulement la de´tection de la particule par le biais de la cascade qu’elle pro-
duit dans l’atmosphe`re repre´sente une gageure (aux plus hautes e´nergies, une particule par
sie`cle et par km2 est attendue), mais de plus la de´termination des caracte´ristiques de cette
particule, comme sa direction d’arrive´e et son e´nergie, n’est pas aise´e et de´pend des mo-
de`les utilise´es : de multiples parame`tres entrent en jeu (composition chimique de la particule
primaire, fluctuations importantes du premier point d’interaction avec l’atmosphe`re et lors
du de´veloppement de la cascade, re´ponse des de´tecteurs...) et complexifie grandement le
proble`me. Les techniques de de´tection et d’analyse se sont ne´anmoins affine´es au cours des
anne´es, ce qui a permis de produire des re´sultats inte´ressants mais pas encore concluants.
L’Observatoire Pierre Auger vient donc prendre la rele`ve et dispose de l’expe´rience de ses
pre´de´cesseurs et des nouvelles technologies pour continuer cette queˆte et essayer de trancher
sur l’un des points les sensibles, la pre´sence d’une coupure a` haute e´nergie dans le spectre
des rayons cosmiques.
Nous allons tout d’abord pre´senter dans cet ouvrage ces rayons cosmiques particuliers,
en introduisant certains des mode`les de production imagine´s par les the´oriciens, le transport
de ces particules jusqu’a` la Terre, et leur de´gradation dans l’atmosphe`re, graˆce a` laquelle elle
sont de´tectables, et ce de plusieurs manie`res.
Nous de´crirons la phe´nome´nologie des gerbes atmosphe´riques afin de mieux pouvoir com-
prendre leur de´tection effective par le re´seau de surface d’Auger et reproduire la distribution
des particules secondaires de la cascade au sol, afin de de´terminer avec pre´cision les angles
d’arrive´e et l’e´nergie du primaire, en tachant de re´duire au mieux les erreurs syste´matiques.
Nous nous attacherons a` montrer en de´tail le travail effectue´ pour de´velopper des me´-
thodes et des outils d’analyse efficaces et pre´cis, qui pourront eˆtre teste´s et ame´liore´s lorsque
l’accumulation de statistiques aux plus hautes e´nergies sera suffisante. Les re´sultats pre´sente´s
ici avec les donne´es enregistre´es par l’Observatoire ne sont que pre´liminaires et ne refle`tent
que la volonte´ de maˆıtriser tout d’abord les outils. Ceux-ci vont de´ja` permettre de re´pondre
dans un futur tre`s proche a` notre premie`re question.
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Chapitre 1
Les Rayons Cosmiques d’Ultra
Haute E´nergie
Au de´but du vingtie`me sie`cle, les scientifiques se rendirent compte que le rayonnement
pre´sent dans l’environnement e´tait plus fort que ce qui e´tait attendu, en provenance des
sources de radioactivite´ naturelle. En 1912, le scientifique allemand Victor Hess effectua
plusieurs vols en ballon avec des e´lectroscopes (chambres a` ionisation). Il observa que le
rayonnement s’intensifiait avec l’altitude, et en conclut que celui-ci ne pouvait venir que
de l’espace, le rayonnement du sol n’agissant plus a` de telles distances (5000 me`tres). Ce
rayonnement fut surnomme´ “rayonnement cosmique” par Robert Millikan en 1925.
En 1938, Pierre Auger et ses collaborateurs observe`rent des co¨ıncidences en temps entre
plusieurs de´tecteurs de particules se´pare´s de plusieurs me`tres. Auger e´mit alors l’hypothe`se
selon laquelle les particules de´tecte´es au sol e´taient les constituants de gerbes atmosphe´riques,
des cascades de particules initie´es par des rayons cosmiques traversant l’atmosphe`re terrestre.
Auger put alors estimer l’e´nergie de ces gerbes, en jouant sur la distance entre les de´tecteurs,
et en de´duit que le spectre en e´nergie des rayons cosmiques devait aller au-dela` de 1015 eV.
Fig. 1.1 –“Les pe`res”des rayons cosmiques. A gauche : Victor Hess avant un des vols pendant
lesquels il de´couvrit le rayonnement cosmique. A droite : Pierre Auger.
Aujourd’hui, l’observation d’e´ve´nements autour de 1020eV reste encore une e´nigme. Une
partie de la compre´hension des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie passe par l’e´tude
de leurs interactions dans l’espace et l’atmosphe`re, qui ne´cessite l’utilisation de simulations
faisant appel a` des calculs de Monte Carlo pre´cis. Les sites de production et les moyens pour
engendrer ces cosmiques sont beaucoup plus difficiles a` cerner, car nous avons pour l’instant
trop peu d’informations pour contraindre les nombreux mode`les existants.
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1.1 Flux et de´tection des rayons cosmiques
Les rayons cosmiques sont des particules produites par des me´canismes astrophysiques
plus ou moins violents. Ce sont surtout des nucle´ons, des noyaux atomiques du plus le´ger au
plus lourd des e´le´ments. Les protons constituent la grande majorite´ des rayons cosmiques, a`
toutes les e´nergies. Une petite fraction (0,1%) est repre´sente´e par des photons.
1.1.1 Le spectre des rayons cosmiques
Le spectre des rayons cosmiques est assez bien de´crit par une loi de puissance inverse en
e´nergie, avec un flux diffe´rentiel donne´ par :
dN
dE
= E−n, (1.1)
n e´tant l’indice spectral.
satellites
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Fig. 1.2 – Spectre des rayons cosmiques [1] (flux en fonction de l’e´nergie), faisant apparaˆıtre
les diffe´rentes techniques de de´tection. Les fle`ches en pointille´ indiquent les domaines de
l’astronomie gamma. La ligne verte en pointille´ repre´sente une loi de puissance en E−2.7.
Ce spectre, repre´sente´ sur la figure 1.2, s’e´tale sur 13 ordres de grandeur en e´nergie, et
32 en flux. Son indice spectral global est e´gal a` n = 2.7. Une observation plus pre´cise de ce
spectre montre cependant plusieurs changements de pente :
• Au niveau du GeV, les rayons cosmiques charge´s interagissent avec le champ magne´-
tique solaire et sont de´vie´s de leur trajectoire initiale. Cette modulation solaire, dont
l’intensite´ de´pend de l’activite´ du Soleil, diminue le flux a` basse e´nergie.
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• Au-dela`, une cassure apparaˆıt a` quelques 1015 eV. Cette zone, appele´e le genou, voit la
pente devenir plus grande. Une deuxie`me rupture de pente intervient vers la centaine
de PeV, raidissant un peu plus le spectre, c’est le deuxie`me genou.
Les re´sultats de l’expe´rience KASCADE [95] montrent, et cela avec diffe´rentes me´thodes
et plusieurs simulateurs d’interactions hadroniques ([126] et [40]), que la re´gion du
genou du spectre de tous les cosmiques est en fait la superposition des fins de spectre
des protons et de noyaux, de plus en plus lourds. Ainsi, le premier genou serait duˆ a`
l’extinction de l’e´le´ment le plus le´ger, le proton (voir la figure 1.3 de gauche). Le spectre
devient plus raide (n ' 3.1) a` partir de 2-3 PeV (environ 5 PeV pour le spectre total).
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Fig. 1.3 – A gauche : spectres des rayons cosmiques (toutes particules et individuels) vus
par KASCADE [40], pre´sente´s a` l’ICRC 2003. Les barres d’erreur repre´sentent les erreurs
statistiques provenant des mesures et des simulations. La zone ombre´e repre´sente les erreurs
syste´matiques sur le spectre toutes particules. – A droite : spectres individuels en fonction
de la rigidite´ R ∝ E/Z. Les positions du genou pour l’hydroge`ne et l’he´lium semblent a` peu
pre`s les meˆmes.
Il semble donc que le genou soit de´cale´ vers les hautes e´nergies pour des e´le´ments
plus lourds. La repre´sentation du flux en fonction de la rigidite´ R ∝ E/Z (figure 1.3
de droite), E et Z e´tant respectivement l’e´nergie et la charge du cosmique, semble
confirmer la de´pendance entre la position du genou et la rigidite´. Le deuxie`me genou,
vers 200 PeV, correspondrait alors a` la fin du spectre d’un e´le´ment lourd, du fer comme
le sugge`re la figure 1.4.
Rappelons que ces re´sultats souffrent des syste´matiques introduites par les me´thodes de
reconstruction, et celles encore importantes entre les mode`les d’interactions (notamment
les re´sultats de KASCADE, cf. [126]).
• A quelques EeV, l’indice spectral repasse a` 2.7, c’est la re´gion de la cheville. La cheville
est ge´ne´ralement conside´re´e comme la transition entre la composante Galactique du flux
des rayons cosmiques et celle extragalactique. A ces e´nergies, les cosmiques produits
dans notre Galaxie peuvent s’en e´chapper (le confinement magne´tique n’est plus assez
fort, cf. section 1.2.3.2). Il est a` noter qu’a` e´nergie e´quivalente, une particule plus lourde
sera confine´e plus longtemps. L’alle´gement (passage des e´le´ments lourds aux le´gers)
aux tre`s hautes e´nergies (> 1019 eV) sur la figure 1.4 peut alors tout simplement
s’expliquer par le remplacement progressif du reste du flux Galactique du fer par le flux
extragalactique.
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Fig. 1.4 – Xmax (cf. section 2.4.3) en fonction de l’e´nergie, pour diffe´rentes expe´riences et
deux mode`les d’interactions hadroniques. Les lignes du haut repre´sentent les valeurs obtenues
par simulation pour des protons, et celles du bas pour des noyaux de fer. Outre le passage
des protons vers les noyaux de fer dans la re´gion du genou, un alle´gement s’effectue a` plus
haute e´nergie ([59] ou [74]) .
C’est aussi l’endroit ou` la perte d’e´nergie des rayons cosmiques a` travers l’interaction
avec les photons du rayonnement fossile (Fond de Rayonnement Cosmologique ou
Cosmic Microwave Background) devient importante.
• Enfin, au-dela` de 1019 eV, la de´croissance re´gulie`re du spectre semblerait sugge´rer une
coupure, qui est d’ailleurs pre´vue par la the´orie autour de ∼ 6 × 1019 eV (cf. sec-
tion 1.2.2). Cependant, la forme de la fin du spectre n’est pas encore bien e´tablie. La
figure 1.5 montre cette fin de spectre telle qu’elle est vue par les expe´riences AGASA [75]
et HIRES [33]. Les deux expe´riences, qui utilisent deux techniques de de´tection diffe´-
rentes, ne sont pas en accord : en supposant qu’une des expe´riences a` une syste´matique
d’environ 20% dans sa de´termination de l’e´nergie (facteur ' 2 dans le flux), l’accord a`
basse e´nergie semble bon, mais les re´sultats diffe`rent a` haute e´nergie.
A ultra haute e´nergie, le manque de statistiques se fait cruellement sentir. La ne´cessite´
d’augmenter les statistiques dans cette re´gion devient alors e´vidente, et un inter-calibrage des
deux techniques de de´tection des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie permettra de lever
les erreurs syste´matiques et les incertitudes, notamment sur la pre´sence de la coupure.
1.1.2 Les techniques de de´tection
Il existe plusieurs techniques de de´tection qui permettent l’e´tude des rayons cosmiques.
C’est l’ordre de grandeur de leur flux dans un domaine donne´ d’e´nergie qui va de´terminer la
me´thode expe´rimentale de de´tection. La figure 1.2 montre les zones d’e´nergie correspondant
aux diffe´rentes me´thodes.
Aux basses e´nergies, le flux des cosmiques primaires est suffisamment grand pour pouvoir
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Fig. 1.5 – Spectres (×E3) des rayons cosmiques a` haute e´nergie. – A gauche : spectre
d’AGASA [75] avec en pointille´, le spectre attendu pour des sources extragalactiques distri-
bue´es uniforme´ment dans l’univers. Les nombres repre´sentent le nombre d’e´ve´nements dans
l’intervalle, et les fle`ches la limite supe´rieure a` 90 % de niveau de confiance. – A droite : spectre
d’HiRes [33] ; la ligne repre´sente un ajustement sur les donne´es selon un mode`le qui inclut
la coupure attendue et deux types de sources, Galactiques et extragalactiques. Les donne´es
d’AGASA e´tant reproduites, un proble`me d’erreur syste´matique entre les reconstructions
apparaˆıt clairement.
les de´tecter directement (∼ 10 particules/m2/sr/s a` 100 GeV).
Ainsi, les de´tecteurs embarque´s sur satellites effectuent des mesures directes de la charge,
de la masse, de l’impulsion et/ou de l’e´nergie, mais leur surface de de´tection re´duite (ge´ne´-
ralement infe´rieure au m2) ne permet d’aller qu’a` quelques centaines de GeV (300 GeV pour
GLAST [2], de´die´ a` l’observation du rayonnement γ haute e´nergie).
Les de´tecteurs embarque´s dans des ballons stratosphe´riques (jusqu’a` ∼ 50 km d’altitude)
peuvent quant a` eux supporter des charges plus lourdes, donc des de´tecteurs plus complexes
et plus grands (expe´riences BESS, CAPRICE, JACEE, etc... voir [3] ou [4]). L’analyse doit
par contre tenir compte des corrections dues aux interactions des cosmiques dans la faible
e´paisseur d’atmosphe`re surmontant le ballon (quelques g/cm2). Les nombreuses se´ries de vols
longue dure´e ne permettent cependant pas d’atteindre la zone du genou du spectre (quelques
PeV).
Lorsque les flux sont trop faibles (infe´rieurs a` quelques particules/m2/sr/an), l’e´tude des
rayons cosmiques ne peut s’effectuer qu’a` partir du sol, afin de pouvoir e´tendre les surfaces de
collection et limiter la dure´e d’observation. L’accumulation rapide de statistiques de´pendra
alors de la taille du de´tecteur. La de´tection des cosmiques devient alors indirecte, puisque
ceux-ci de´veloppent de grandes gerbes de particules secondaires dans l’atmosphe`re. Leur
e´nergie y est dissipe´e, comme dans un calorime`tre.
Deux techniques de de´tection existent (voir e´galement la figure 1.6) :
– la collection des photons provenant de la propagation des secondaires dans l’atmosphe`re
(la faible dispersion temporelle du signal lumineux (< 3 ns) induit une re´solution angu-
laire < 0.5◦ en combinant plusieurs te´lescopes, et pouvant aller jusqu’a` 0.05˚(re´solution
obtenue par HESS [8]) ; le cycle utile des instruments est seulement d’environ 10%, car
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Fig. 1.6 – Techniques de de´tection des grandes gerbes atmosphe´riques : a` gauche, te´lescope
a` lumie`re Cˇerenkov, et a` droite, re´seau de de´tecteurs des particules au sol [46].
ils ne peuvent fonctionner que les nuits sans lune, par beau temps). Jusqu’en dessous
du PeV, c’est la lumie`re provenant de l’e´mission Cˇerenkov (description de l’effet a` la
section 3.2.3.2) qui est collecte´e, la distribution des photons e´tant concentre´e sur un
disque d’un rayon e´gal a` ∼ 120 m (a` 1800 m d’altitude et a` 1 TeV). Ensuite, et jus-
qu’aux e´nergies extreˆmes (> 1020 eV), on collecte la lumie`re de fluorescence de l’azote
(cf. section 3.2.2). Celle-ci est e´mise de fac¸on isotrope, ce qui permet de voir les gerbes
a` des distances de plusieurs dizaines de kms, ce qui est plus adapte´ pour de´tecter les
gerbes rares initie´es par des cosmiques ultra e´nerge´tiques.
– l’e´chantillonnage des secondaires eux-meˆmes (e±, µ±, hadrons ou γ secondaires) lors-
qu’ils atteignent le sol, par des re´seaux de de´tecteurs. L’altitude du site expe´rimental
doit eˆtre choisie de fac¸on a` maximiser le nombre de particules au sol selon le domaine
d’e´nergie (cf. section 2.4.3). La taille de la zone d’e´chantillonnage de´pend e´galement du
domaine d’e´nergie : quelques 104 m2 suffisent pour e´tudier la re´gion du genou, mais il
faut au moins 100 km2 pour explorer celle de la cheville. L’observatoire Auger sera au
final compose´ de deux sites, s’e´tendant chacun sur 3000 km2, pour accumuler (relati-
vement) rapidement des e´ve´nements au-dela` de 1020 eV (∼ 60 par an).
Enfin, nous citerons la discipline e´mergente de l’astronomie neutrino, qui devrait per-
mettre de mieux comprendre les me´canismes a` l’œuvre dans les objets astrophysiques les
plus e´nerge´tiques, malgre´ des flux (a` haute e´nergie) et des sections efficaces tre`s faibles.
Le neutrino n’e´tant pas de´tectable directement, il faut qu’il interagisse dans un milieu
suffisamment dense, afin de produire des particules “visibles” (une interaction courant neutre
produira une gerbe hadronique, une interaction courant charge´ un lepton). La plus grande
quantite´ de matie`re a` notre disposition est la Terre, les particules inte´ressantes seront donc
celles qui l’auront traverse´e, meˆme partiellement.
La particule provenant de l’interaction du neutrino sera de´tecte´e classiquement, par son
e´mission Cˇerenkov dans un milieu naturel et dense : l’eau d’un lac ou d’une mer, ou la
glace polaire. Un te´lescope a` neutrinos est donc constitue´ de lignes verticales sur lesquelles
1Cre´dit : ANTARES - Franc¸ois Montanet CPPM/IN2P3/CNRS-Univ.Me´diterrane´e
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Fig. 1.7 – Vue 3D 1 des lignes immerge´es du de´tecteur 0.1 km2 d’ANTARES.
sont fixe´s a` intervalles re´guliers des photomultiplicateurs, dirige´s vers le centre de la Terre,
immerge´es en eau profonde (BAIKAL [5], le pre´curseur, au lac Ba¨ıkal, Russie ; ANTARES [6],
en Me´diterrane´e, au large de Toulon ; ses lignes sont repre´sente´es sur la figure 1.7) ou inse´re´es
a` grande profondeur dans la glace (AMANDA [7] et bientoˆt ICECUBE [9], au poˆle Sud).
La surface effective typique de ces de´tecteurs est pour l’instant de ∼ 0.1km2, mais elle
devrait atteindre 1 km2 dans les prochaines anne´es.
L’observatoire Auger devrait e´galement eˆtre capable de de´tecter des neutrinos, sous cer-
taines conditions : un ντ rasant, traversant partiellement la Terre (cf. figure 1.8), pourra
interagir et produire un τ qui traversera les Andes et se de´sinte´grera en formant une cas-
cade atmosphe´rique quasi horizontale juste au-dessus du re´seau de surface. Cette e´tude est
largement de´veloppe´e dans [55] et [71].
τν
dans la terre
interaction c.c. AUGER
Gerbe atmosphérique
Andes
τdésintégration du
incident
Fig. 1.8 – De´tection d’un ντ interagissant dans la Terre, qui produit un τ qui est capable de
se de´sinte´grer au-dessus du de´tecteur Auger [55] .
Nous de´taillerons de fac¸on plus comple`te les de´tecteurs de rayons cosmiques d’ultra haute
e´nergie au chapitre 2, et plus pre´cise´ment l’observatoire Auger, pour lequel les e´tudes pre´-
sente´es dans cette the`se ont e´te´ mene´es.
1.2 Propagation des RCUHE dans l’espace
Sachant que les rayons cosmiques arrivent sur Terre suivant un certain spectre en e´nergie,
il est e´galement important de connaˆıtre, du moins d’estimer les interactions qu’ils subissent
le long de leur parcours, afin de de´terminer a` quel indice spectral ils ont e´te´ e´mis, et de
contraindre et meˆme identifier le type de sources.
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1.2.1 Interactions avec le fond diffus extragalactique
Comme nous l’avons dit, les rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie ont vraisemblablement
une origine extragalactique. Cela signifie que, pendant leur trajet depuis cette source, ils
perdront de l’e´nergie a` cause des interactions qu’ils vont subir avec les photons du fond diffus
intergalactique. Ce fond est principalement constitue´ des photons microonde du FRC (ou
CMB2) d’e´nergie comprise dans la gamme 2µeV < E < 4 meV, et, a` plus haute e´nergie
(jusqu’a` 0.8 eV), des photons infrarouge e´mis par les galaxies.
Nous allons voir a` quels effets sont soumis les diffe´rentes particules pouvant composer ces
rayons cosmiques. La longueur caracte´ristique ` apre`s laquelle la fraction d’e´nergie restante
aux particules est 1/e (c’est-a`-dire ` = − ( 1E dEdl )−1) sera appele´e longueur d’atte´nuation.
1.2.1.1 Les photons
10 12 14 16 18 20 22 24
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photon+IR
photon+CMBR
photon+radio
proton pair proton photopion
Iron
red shift limit
Fig. 1.9 – Longueur d’atte´nuation des photons dans plusieurs fonds de rayonnement (infra-
rouge, microonde et radio) en fonction de l’e´nergie [1]. La propagation des protons dans le
FRC est e´galement repre´sente´e, ainsi que celle des noyaux de fer. La “red shift limit” est la
limite supe´rieure au-dela` de laquelle les particules perdent de l’e´nergie a` cause de l’expansion
de l’Univers (cette limite de´pend de la valeur de la constante de Hubble : cTH ' c/H).
Les photons de haute e´nergie traversant l’univers interagissent par production de paires
avec les photons du fond infrarouge (IR), du FRC et du fond radio :
γcosmique γfond → e+ e−
Les e´lectrons et positrons produits perdent alors de l’e´nergie par effet Compton inverse.
La figure 1.9 montre que les longueurs d’interaction sont infe´rieures a` 100 Mpc3 pour des
2Rappel : Fond de Rayonnement Cosmologique (Cosmic Microwave Background).
31 pc = 1 parsec = 3,26 anne´es-lumie`re = 30, 856× 1012 km.
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e´nergies comprises entre 1012 eV et 1022 eV, et jusqu’a` quelques 1020 eV, les photons ne
peuvent se propager au-dela` de 10 Mpc.
Cela implique que leurs sources doivent se trouver a` moins de 10 Mpc, ou bien encore que
ces photons proviennent de la de´sinte´gration de de´fauts topologiques. Ainsi, si des photons
ultra e´nerge´tiques sont vus par Auger, ce sera probablement la signature de l’existence de ces
de´fauts, puisque des objets astrophysiques suffisamment puissants ne semblent pas se trouver
dans nos “environs”, ou alors cela signifie que ces objets nous sont totalement inconnus.
1.2.1.2 Les nucle´ons
Les pertes d’e´nergie les plus importantes subies par des protons relativistes, d’e´nergie
comprise dans la gamme 1017 < E < 1018.5 eV, sont dues a` l’expansion de l’Univers (cf. fi-
gure 1.9). La longueur d’atte´nuation est alors e´gale a` la distance de Hubble `H ' cH ' 4200
Mpc, avec les re´sultats de WMAP [10] (H = 71 Mpc/km/s).
Au-dela`, les pertes d’e´nergie ne sont significatives que pour des interactions avec les
photons du FRC. Dans la gamme supe´rieure d’e´nergie, 1018.5 < E < 1019.5 eV, le me´canisme
de perte d’e´nergie dominant est la production de paires sur les photons du fond diffus :
p+γFRC → p+e++e−. La longueur d’atte´nuation `p pour ce processus atteint son minimum
autour de 1019.3 eV, avec une valeur d’environ 1500 Mpc.
Aux tre`s hautes e´nergies, les pertes d’e´nergie sont domine´es par la photo-production de
pions (on ne montre ici que la production d’un seul pion) :
p+ γFRC → ∆→
{
p+ pi0
n+ pi+
, n+ γFRC → ∆→
{
n+ pi0
p+ pi− (1.2)
Nous allons estimer ici l’e´nergie seuil de ce processus, a` laquelle le nucle´on et le pion e´mergeant
seront au repos. Sachant que la quantite´ e´nergie-impulsion totale Pµ doit se conserver et que
(pµ)2 = E2 − p2 est un invariant relativiste4, nous posons, dans le repe`re de l’univers (avec
c = 1) :
(Pµavant)
2 = (Pµapre`s)
2
⇒ E2avant − p2avant = E2apre`s − p2apre`s
⇒ (Ep + Eγ)2 − (pp + pγ)2 = (mp +mpi)2
⇒ 2EpEγ + 2pppγ = 4EpEγ = m2pi + 2mpmpi
⇒ Ep = mpi(mpi+2mp)4Eγ ' 7×10
19
Eγ(meV )
eV = Eseuil, pi (1.3)
avec papre`s=0, Ep ' pp, Eγ = pγ , et pour un choc frontal, pp.pγ = pppγ cos(180◦) = −pppγ .
Avec une e´nergie typique d’environ 1 meV pour un photon du FRC, le seuil a` 7 × 1019 eV
marque bien la transition entre production de paires et production de pions sur la figure 1.9.
De la meˆme fac¸on pour la production de paires, l’e´nergie seuil est e´gale a` :
Eseuil, e+e− =
me(mp +me)
Eγ
' 4.8× 10
17
Eγ(meV )
eV (1.4)
Ces e´nergies seuil de´pendent de l’e´nergie du γFRC conside´re´, qui peut varier de plus d’un
facteur 10 autour de la valeur moyenne de 1 meV. Ainsi, dans les formules 1.4 et 1.3, si
Eγ = kT = 0.24 meV, alors Eseuil, e+e− = 2× 1018 eV et Eseuil, pi = 2.9× 1020 eV.
4Le quadri-vecteur e´nergie-impulsion est note´ pµ = (E, px, py, pz) = (E,p). On notera |p| = p.
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Aux e´nergies extreˆmes, c’est la photo-production de pions qui pre´vaut, nous allons donc
donner les sections efficaces de cette interaction. En se plac¸ant dans le re´fe´rentiel du proton
au repos, une grande partie des photons du FRC apparaissent comme des rayons γ de haute
e´nergie, au-dessus de l’e´nergie seuil de la production de pions. Ce seuil devient alors ²seuil =
m2pi/2mp+mpi ' 145 MeV. La section efficace totale en fonction de l’e´nergie du γ est montre´e
sur la figure 1.10.
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Fig. 1.10 – La section efficace totale de la photo-production de pions pour les protons (ligne
pleine) et pour les neutrons (ligne en tiret), en fonction de l’e´nergie du photon dans le
re´fe´rentiel du nucle´on au repos, Elab [47].
L’e´nergie seuil de la re´action est proche du pic tre`s prononce´ autour des 300 MeV. Celui-
ci est associe´ a` la re´sonance dite ∆(1232)P33 (cf. [103]), qui est un e´tat excite´ du nucle´on.
Cette re´sonance a un temps de vie extreˆmement court, et se de´sinte`gre en un nucle´on et un
pion, a` plus de 99% (cf. e´quation 1.2). Les autres pics correspondent a` d’autres re´sonances
baryoniques, qui se de´sinte`grent en plusieurs pions : la production de deux pions est de´ja`
importante dans le deuxie`me pic (> 75%) et au-dela` de 2 GeV, il y a production multiple de
pions.
Connaissant les e´nergies seuil des re´actions et les sections efficaces, nous pouvons main-
tenant formuler les pertes d’e´nergie de la photo-production de pions :
− 1
E
dE
dt
=
c
2γ2
∫ ∞
²seuil/2γ
d²
n(²)
²2
∫ 2γ²
²seuil
d²′ σ(²′)f(²′)²′ (1.5)
ou` γ est le facteur de Lorentz du nucle´on, ² et ²seuil sont respectivement l’e´nergie du photon et
l’e´nergie seuil dans le re´fe´rentiel du proton au repos, σ(²) est la section efficace (cf. figure 1.10),
et f(²) est la fraction d’e´nergie moyenne perdue par le proton en une collision. n(²) repre´sente
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la densite´ des photons. Donc, avec une distribution de corps noir (FRC, avec T = 2.73 K) :
n(²) =
1
pi2(~c)3
²2
e²/kT − 1 ⇒
− 1
E
dE
dt
=
c
2pi2(~c)3γ2
∫ ∞
²seuil/2γ
d²
(e²/kT − 1)
∫ 2γ²
²seuil
d²′ σ(²′)f(²′)²′
k est la constante de Boltzmann.
La section efficace et la fraction d’e´nergie perdue f(²) sont de´termine´es par leur valeur
au seuil des re´actions (voir [61] pour plus de de´tails sur la suite) :
– pour E ¿ Eseuil, pi, avec ²seuil ' 145 MeV :
fpi, proton =
²seuil +m2pi/2mp
2²seuil +mp
' 0.13.
La longueur d’atte´nuation peut alors eˆtre approxime´e par (cf. [61]) :
` = c
(
− 1
E
dE
dt
)−1
=
(
2
pi2
(
kT
~c
)3 σ(²)²2seuil
mp
exp
(
− ²seuil
2γkT
))−1
≈ 6× exp
(
3× 1020
E(eV )
)
Mpc. (1.6)
– aux tre`s hautes e´nergies,Ep À Eseuil, pi, la section efficace devient pratiquement constante,
σ(²) = σ0 ' 0.16 mb, et f(²) = f0 ' 0.5. Connaissant la densite´ de photons du FRC
(nFRC ' 410 cm−3), la longueur d’atte´nuation devient alors :
` = (f0 σ0 nFRC)
−1 =
(
1.6× 10−28 ∗ 410
2
)−1
cm ' 10Mpc.
Cette longueur d’atte´nuation diffe`re d’environ un facteur 2 par rapport a` la figure 1.9,
pour E = 3 × 1020 eV. Ceci s’explique par le fait que des calculs plus pre´cis et complets
doivent eˆtre faits en prenant en compte la distribution des photons du FRC (corps noir a`
2.73 K), la section efficace diffe´rentielle, et l’e´talement en e´nergie autour de la moyenne. Le
calcul direct a` partir des formulations analytiques e´tant difficile, des simulations sont alors
plus adapte´es pour rendre compte des effets comme le nombre poissonien de photons rencon-
tre´s par le nucle´on.
A haute e´nergie, les neutrons sont donc soumis aux meˆmes interactions que les protons.
Cependant, leur temps de vie est relativement court, et de ce fait ils ne peuvent se propager
au-dela` de γcτ = E
mnc2
2.655× 108 km' 9.2
(
E(eV )
1018
)
kpc, ∼ 10 kpc a` 1 EeV (soit environ 1/3
du diame`tre de notre Galaxie).
1.2.1.3 Les noyaux
Nous de´crivons ici succintement la propagation des noyaux a` travers le rayonnement inter-
galactique, notamment les fonds microonde et infrarouge. A cause de leur densite´ en e´nergie
qui est faible (quelques 10−3 eV/cm3 contre ∼ 0.3 eV/cm3 pour le FRC), les photons du
domaine optique n’ont pratiquement pas d’interactions avec les rayons cosmiques. Le lecteur
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Fig. 1.11 – Temps de perte d’e´nergie/longueurs d’atte´nuation5 de la photo-de´sinte´gration
des noyaux de fer sur les photons du FRC (note´ CMB), infrarouge (IR) et optiques (OP),
ainsi que le total des contributions (ligne pleine). La cre´ation de paires (PC) est e´galement
repre´sente´e [122].
interesse´ trouvera plus de de´tails dans [77]. La figure 1.11 donne les longueurs d’atte´nuation
des interactions entrant en compte.
Nous posons tout d’abord Z et A le nume´ro et la masse atomiques du noyau conside´re´.
Ainsi, un noyau peut eˆtre conside´re´ comme la somme de A nucle´ons, et sachant quemp ' mn,
sa masse au repos est mA = Ampc2 eV. Ainsi, γ = EAmpc2 repre´sente le facteur de Lorentz du
noyau.
Les noyaux sont soumis aux pertes par effet Compton, mais elles sont ne´gligeables dans
ce contexte.
La production de paires e+e− est particulie`rement importante pour les noyaux lourds,
sur les photons du FRC.
Le seuil de la production de paires est :
Eseuil, e+e− =
me(me +Amp)
Eγ
' Amemp
Eγ
= A
4.8× 1017
Eγ(meV )
eV
dans le repe`re de l’univers, soit A fois plus grand que pour un nucle´on (1.022 MeV dans le
repe`re du noyau au repos). L’ine´lasticite´ moyenne (fraction d’e´nergie perdue) est d’environ
2me
Amp
, soit un facteur A plus petit que pour un proton. Cela donne, combine´e avec la section
efficace (∝ Z2), un facteur Z2/A plus grand [78]. Donc, pour du fer, les pertes d’e´nergie
seront Z2/A = 262/56 ' 12.1 fois plus importantes que pour un proton.
Le seuil de la photo-production de pions est lui donne´ par :
Eseuil, pi =
mpi(2Amp +mpi)
4Eγ
' Ampimp
2Eγ
(145 MeV dans le repe`re du noyau au repos). Ici, l’ine´lasticite´ vaut, avec un photon d’e´nergie
5Sachant que 1 Mpc = 30.856× 1018 km, on a l’e´quivalent tenergy loss =1 Mpc/c ' 1.03× 1014 s.
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²seuil = 145 MeV :
fpi,A =
²+m2pi/2Amp
2²+Amp
' 2.7× 10−3 ≈ fpi, proton
A
pour du fer. Or, la section efficace est A fois plus grande que pour un nucle´on [78], donc
les pertes d’e´nergie par photo-production de pions sont du meˆme ordre de grandeur pour les
noyaux et les nucle´ons.
Les pertes d’e´nergie par production de paires sont donc plus importantes que par produc-
tion de pions. Cependant, la photo-de´sinte´gration est largement pre´dominante par rapport a`
ces deux processus aux tre`s hautes e´nergies, ou` suite a` l’absorption du photon par le noyau,
celui-ci se de´sinte`gre (e´mission d’un ou plusieurs nucle´ons).
La perte d’e´nergie est donne´e par la meˆme formule que l’e´quation 1.5, mais avec ²seuil = 0,
et γ qui devient le facteur de Lorentz du noyau. Les sections efficaces σ(²) sont divise´es en 2
re´gions :
– ² < 30 MeV (² est l’e´nergie du photon dans le re´fe´rentiel du noyau au repos), dans
le domaine de la re´sonance ge´ante6, ou` la de´sinte´gration donne principalement 1 ou 2
nucle´ons ;
– 30 < ² . 150 MeV (seuil production de pions), ou` l’e´mission multiple de nucle´ons
domine. La section efficace est conside´re´ comme constante (σA = A/8 mb).
Pendant le processus de photo-de´sinte´gration, le facteur de Lorentz du noyau, qui est
l’e´quivalent de l’e´nergie par nucle´on, est conserve´. Chaque fragment a donc le meˆme γ que
celui du noyau initial. Cela signifie qu’un proton provenant de la photo-de´sinte´gration d’un
noyau de fer d’e´nergie Efer = γAmp = 1021 eV aura une e´nergie Eproton = γmp = 10
21
56 '
1.8× 1019 eV. Les nucle´ons e´mis sont donc e´galement ultra relativistes, mais ne contribuent
pas aux tre`s hautes e´nergies du spectre des rayons cosmiques.
Les produits secondaires des interactions des noyaux et des protons avec les photons
du fond diffus sont donc des photons cre´e´s par la de´sexcitation des fragments de noyaux
restants et a` la de´sinte´gration des pi0 provenant de la photo-production de pions. Ces photons
secondaires contribuent principalement aux e´nergies dans les re´gions autour du TeV.
Pour conclure, jusqu’a` 5 × 1019 eV, les pertes dues a` l’expansion de Hubble dominent.
Puis, les pertes par photo-de´sinte´gration et production de paires sont presque e´quivalentes
jusqu’a` 1020 eV. Au-dela`, ce sont les pertes par photo-de´sinte´gration sur les photons du FRC
qui dominent (cf. figure 1.11).
1.2.2 La coupure Greisen-Zatsepin-Kuz’min
Nous avons donc d’apre`s les sections pre´ce´dentes des rayons cosmiques ultra e´nerge´tiques
qui ont des longueurs de propagation limite´es dans l’espace intergalactique. A ces e´nergies,
les photons ne peuvent provenir de plus de 10 Mpc. Les protons et les noyaux peuvent se
propager plus loin, mais voient leur e´nergie se de´grader de fac¸on catastrophique, et ce d’autant
plus que l’e´nergie est grande.
Nous allons voir sur quelles distances ces particules peuvent se propager, en commenc¸ant
par les protons qui ont les distances de propagation les plus grandes.
6Re´sonance ge´ante de dipoˆle : e´tat d’excitation collective du noyau, superposition cohe´rente des modes
d’excitation individuels (a` un nucle´on), qui sont normalement non corre´le´s dans les interactions nucle´aires
avec un photon. La section efficace de la re´action augmente et diminue de fac¸on brutale dans cette zone, avec
le pic situe´ entre 15 et 25 MeV.
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1.2.2.1 Distances de propagation
Les longueurs d’atte´nuation du proton, qui permettent de calculer les pertes exponentielles
d’e´nergie, sont donne´es dans le tableau 1.1. Elles sont tire´es de la figure 1.9 :
e´nergie (eV) ` (Mpc)
5× 1019 ∼ 1000
8× 1019 ∼ 300
1× 1020 ∼ 150
3× 1020 ∼ 20
1× 1021 ∼ 15
Tab. 1.1 – Longueurs d’atte´nuation ` d’un proton interagissant avec des photons du FRC.
Nous pouvons e´galement calculer ces longueurs avec l’e´quation 1.6. Les re´sultats sont assez
identiques, sauf a` 5×1019 eV. Rappelons que cette e´quation a e´te´ obtenue par approximations,
pour fixer les ide´es sur les ordres de grandeurs, et que la figure 1.9 a e´te´ faite avec des calculs
de Monte Carlo. Pour comparer avec d’autres re´fe´rences, a` 5× 1019 eV, [108] donne environ
3 Gpc, alors que [26] et [116] donnent des valeurs proches des noˆtres, comprises entre 600 et
1000 Mpc. Les diffe´rents auteurs sont cependant plus en accord a` plus haute e´nergie.
Le tableau 1.1 permet de´ja` de se rendre compte du fait que le passage de 50 a` 100 EeV
se fait de fac¸on tre`s brutale. Il semble donc qu’une coupure existe dans cet intervalle, et
que l’e´nergie de ces rayons cosmiques soit ramene´e en dessous d’un certain seuil apre`s une
certaine distance de propagation (cf. fig. 1.12).
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Fig. 1.12 – E´nergie moyenne de particules en fonction de leur distance de propagation, pour
diffe´rentes e´nergies de de´part : a` gauche, pour un proton [1], a` droite, pour un noyau de
fer [122]. Pour le fer, on conside`re le fragment le plus e´nerge´tique apre`s de´sinte´gration.
La figure 1.12 de gauche montre qu’au bout d’environ 100 Mpc, l’e´nergie d’un proton est
ramene´e a` moins de 1020 eV, quelle que soit l’e´nergie de de´part. De la meˆme fac¸on, sur la
figure de droite, l’e´nergie finale des fragments est ramene´e a` ∼ 200 EeV au bout de 10 Mpc,
et devient infe´rieure a` 100 EeV pour 100 Mpc. A 1021 eV et au-dela`, le noyau se de´sinte`gre
comple`tement en moins de 10 Mpc, et les nucle´ons secondaires ont des e´nergies infe´rieures a`
l’intervalle dans lequel se trouverait la coupure7.
7Rappel : a` γ e´quivalent, pour Efer = 10
21 eV, Enucleon = 1.8× 1019 eV.
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1.2.2.2 Une coupure dans le spectre des rayons cosmiques
L’e´nergie des protons et des noyaux est donc ramene´e a` ∼100 EeV au bout de 100 Mpc.
Cette coupure en e´nergie est naturellement introduite par les interactions de ces cosmiques
avec les photons appartenant au FRC.
Historiquement, c’est peu de temps apre`s la de´couverte du fond diffus cosmologique
par Penzias et Wilson en 1965 [76], que Greisen [107], puis inde´pendamment Zatsepin et
Kuz’min [85], ont montre´ qu’un tel rayonnement doit avoir un fort effet d’atte´nuation sur les
rayons cosmiques d’e´nergie supe´rieure a` 1020 eV, et qui introduit ainsi une coupure dans le
spectre des rayons cosmiques, appele´e depuis coupure GZK.
La coupure GZK peut eˆtre de´finie de diffe´rentes fac¸ons. Nous pouvons ainsi avoir : le seuil
de la photo-production de pions des protons ou de la photo-de´sinte´gration des noyaux (avec
la formule 1.3 et Eγ = 1 meV, EGZK = 6.8 × 1019 eV), ou l’e´nergie a` laquelle la pente de
la courbe des longueurs d’atte´nuation augmente lorsque la production de pions commence
(sur la figure 1.9, EGZK ' 7 × 1019 eV), ou plus subtilement l’e´nergie a` laquelle la loi de
puissance du spectre des rayons cosmiques est 2 fois plus grande que le flux calcule´ par les
pertes d’e´nergie, donc avec la coupure (dans [61], EGZK = 5.8× 1019 eV). Nous poserons ici
que la coupure GZK se trouve a` EGZK = 6× 1019.
1.2.2.3 La the´orie confronte´e a` l’expe´rience
La pre´sence de la coupure GZK implique donc que la distance aux sources des rayons
cosmiques ayant des e´nergies supe´rieures a` EGZK ne doit pas exce´der les 100 Mpc. Cependant,
malgre´ cette coupure, les re´sultats d’expe´riences comme AGASA [109], Fly’s Eye [79], et
Volcano Ranch [105] ont montre´ que de telles particules ultra e´nerge´tiques parviennent quand
meˆme sur la Terre. Les statistiques au-dela` de 1020 eV sont encore tre`s faibles, mais le flux
annonce´ par AGASA est de´ja` plus grand que ce qui est pre´dit. La situation n’est finalement
pas tre`s claire, puisque contrairement a` AGASA, l’expe´rience HIRES, le successeur de Fly’s
Eye, semble au contraire cohe´rente avec la pre´sence d’une coupure (cf. figure 1.5).
Si AGASA a raison, cela peut signifier qu’une nouvelle composante fait son apparition
dans le spectre des rayons cosmiques, qui compense l’effet de la coupure GZK. En effet, les
sources potentielles de ces rayons cosmiques d’e´nergie extreˆme doivent se trouver dans une
sphe`re centre´e sur la Terre d’environ 100 Mpc, ou moins si les de´viations dans les champs
magne´tiques sont prises en compte (cf. section suivante). Or ces sources n’ont pas encore e´te´
identifie´es, bien que l’on s’attende a` ce que les directions d’arrive´e soient corre´le´es avec les
grandes structures du ciel.
Les re´sultats d’AGASA montrent bien 1 doublet et 1 triplet en concordance avec le plan
super-galactique (cf. figure 1.13), mais cela reste insuffisant pour conclure, au vu de la dis-
persion des autres e´ve´nements. La question des sources des rayons cosmiques d’ultra haute
e´nergie, que l’on notera RCUHE, est donc toujours en suspens.
Nous avons e´tudie´ l’effet de la propagation des RCUHE dans l’espace, sans tenir compte
de la pre´sence des champs magne´tiques. Il est important de savoir quels effets ceux-ci peuvent
avoir, bien qu’a` ces e´nergies extreˆmes, ils puissent se re´ve´ler tre`s faibles.
1.2.3 La propagation dans les champs magne´tiques
Les rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie ne se contentent pas de traverser l’univers en
perdant uniquement de l’e´nergie. Au premier abord, il est facile de croire que ces particules
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Fig. 1.13 – Directions d’arrive´e des rayons cosmiques de´tecte´s par AGASA, avec des e´nergies
de 40 a` 100 EeV (cercles), et au-dela` (carre´s), en coordonne´es e´quatoriales. Les plans Galac-
tique et super-galactique sont repre´sente´s. Les grands cercles indiquent des regroupements
d’e´ve´nements dans un rayon de 2.5◦ (1 triplet et 5 doublets) [13].
sont beaucoup trop e´nerge´tiques pour pouvoir eˆtre de´vie´es de leur trajectoire par des champs
magne´tiques relativement faibles. Elles ont d’ailleurs des rayons de Larmor plus grands que
la taille de la Galaxie, ce qui explique leur origine extragalactique. Pourtant, les champs
de tre`s grande taille pre´sents dans les amas de galaxies, avec des intensite´s de l’ordre de
B ∼ 0.1−1µG8, pourraient fournir des de´viations angulaires suffisantes pour rendre compte de
l’isotropie des directions d’arrive´e observe´es par AGASA (cf. figure 1.13), et meˆme expliquer
la suppression de la coupure GZK.
1.2.3.1 Les moyens de mesure des champs magne´tiques
En astrophysique, plusieurs me´thodes permettent de mesurer l’intensite´ des champs ma-
gne´tiques dans diffe´rents contextes, par exemple dans les re´gions actives du Soleil, dans les
e´toiles magne´tiques, dans l’ensemble de la Voie Lacte´e ou encore dans les amas de galaxies.
Pour les mesures relatives a` la ligne de vise´e, seule une composante du champ magne´-
tique, soit perpendiculaire, soit paralle`le a` la propagation du champ, peut eˆtre de´tecte´e par
une me´thode.
Effet Zeeman : il permet de mesurer la composante paralle`le des champs magne´tiques dans
la re´gion d’e´mission ou d’absorption. Cet effet, de´couvert en 1896 par Peter Zeeman,
correspond a` la de´composition des raies spectrales e´mises par les atomes d’un corps
lorsque celui-ci est soumis a` un champ magne´tique. Il a pour origine la subdivision
des niveaux d’e´nergie des e´lectrons des atomes plonge´s dans un champ magne´tique.
Chacune des composantes posse`de une polarisation diffe´rente. Ainsi, la mesure de la
polarisation de la raie de l’hydroge`ne a` λ =21 cm permet d’e´valuer le champ magne´tique
de notre Galaxie, qui est de l’ordre de quelques µGauss. Les mesures sont principalement
effectue´es dans les nuages mole´culaires.
Polarisation de la lumie`re des e´toiles : la lumie`re des e´toiles est diffuse´e par la pous-
sie`re interstellaire pre´sente sur son trajet jusqu’a` la Terre. Les particules de poussie`re
e´tant pre´fe´rentiellement oriente´es le long des champs magne´tiques, cela induit une po-
larisation de la lumie`re stellaire qui est diffuse´e. Plus la lumie`re est diffuse´e, plus elle est
polarise´e. Le phe´nome`ne de polarisation renseigne ainsi les astronomes sur les champs
81 Gauss = 10−4 Tesla. Le champ magne´tique terrestre est d’environ 0.5 G.
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magne´tiques interstellaires, de´tectables par effet Zeeman : les raies spectrales sont se´-
pare´es en plusieurs composantes, chacune e´tant diffe´remment polarise´e. Les mesures
de polarisation nous indiquent ainsi que les champs magne´tiques du disque Galactique
sont principalement oriente´s paralle`lement au plan Galactique.
E´mission synchrotron : rayonnement e´lectromagne´tique e´mis par des e´lectrons relativistes
en mouvement dans un champ magne´tique (de l’infrarouge aux rayons X). Le rayonne-
ment synchrotron montre directement l’orientation des champs magne´tiques dans les
re´gions d’e´mission. En supposant une e´quipartition de l’e´nergie, on peut estimer l’in-
tensite´ du champ a` partir du flux d’e´mission. De plus, a` partir de l’intensite´ polarise´e,
les composantes uniforme et turbulente peuvent eˆtre se´pare´es. Beaucoup de galaxies
proches ont ainsi e´te´ observe´es par e´mission radio polarise´e. L’e´mission synchrotron est
ge´ne´ralement perturbe´e par la rotation de Faraday dans le milieu de la galaxie hoˆte et
de la Voie Lacte´e.
Rotation de Faraday des sources polarise´es : lorsqu’une onde e´lectromagne´tique pola-
rise´e passe a` travers une re´gion de l’espace contenant un plasma magne´tise´, le plan de
polarisation de l’onde subit une rotation d’un angle :
φ = Rmλ2m,
λm e´tant la longueur d’onde de l’onde e´lectromagne´tique. Rm, la mesure de la rotation,
est donne´e par :
Rm =
e3
2pim2ec4
∫
neB‖dl,
ou` ne est la densite´ d’e´lectrons, l la longueur de parcours dans le milieu, et B‖ la
composante du champ magne´tique paralle`le a` la propagation de la radiation. La rotation
de Faraday se manifeste surtout dans le domaine radio. Ainsi, en connaissant la densite´
d’e´lectrons, les Rm des radio sources qui se trouvent dans ou derrie`re les amas de
galaxies permettent de contraindre l’intensite´ du champ magne´tique dans l’amas et sa
ge´ome´trie (cf. figure 1.14).
Dans les amas de galaxies, les mesures sont faites par e´mission synchrotron et rotation de
Faraday, et les champs magne´tiques peuvent varier d’environ 0.1 a` 3 µG. Ainsi, dans l’amas
de la Vierge (a` ∼20 Mpc de la Voie Lacte´e), B ' 1.5µG.
Dans les super amas, l’e´mission synchrotron donne, pour celui de Coma (90 Mpc) par
exemple, B ∼ 0.2− 0.6µG.
Pour les champs magne´tiques cosmologiques, les mesures sont faites par rotation de Fa-
raday :
B < 1nG si `c = LH0 = c/H0 > 4Gpc,
B < 6nG si `c = 50Mpc.
`c est la longueur de cohe´rence du champ magne´tique, de´finie dans la section 1.2.3.3.
Enfin, le champ magne´tique de notre Galaxie a e´te´ mesure´ par ces diffe´rentes me´thodes
et a des valeurs typiques de 3 µG.
Au vu des valeurs des champs magne´tiques, nous pouvons raisonnablement penser que les
interactions magne´tiques que subissent les rayons cosmiques doivent eˆtre plus fortes lorsqu’ils
sortent de l’environnement ou` se trouvent leur source, et lorsqu’ils pe´ne`trent dans l’Amas
Local9, puisque les valeurs des champs sont plus faibles entre les amas, ce qui n’aurait pas
e´te´ le cas pour un univers uniforme´ment rempli.
9L’Amas Local est un groupe de galaxies auxquelles appartiennent la Voie Lacte´e et la galaxie d’Androme`de
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Fig. 1.14 – La distribution de Rm des pulsars de la Voie Lacte´e, projete´e dans le plan
Galactique. Le centre Galactique (GC) et diffe´rents bras spiraux sont indique´s. Les carre´s
rouges concernent les mesures les plus re´centes par rapport a` [37], les cercles bleus les plus
anciennes, les symboles pleins les Rm > 0, et les vides Rm < 0. Les champs magne´tiques
Galactiques sont indique´s par les fle`ches. Plus de de´tails seront trouve´s dans [37].
1.2.3.2 Le rayon de Larmor
Les rayons cosmiques ultra e´nerge´tiques charge´s interagissent ne´cessairement avec les
champs magne´tiques galactique et extragalactique. Selon ce que nous avons vu, leur interac-
tion avec les champs de la Voie Lacte´e et des amas de galaxies doit eˆtre la plus importante. La
force magne´tique ne fournissant pas de travail, cette interaction se traduit par une de´viation
angulaire de la trajectoire des particules sans perte notable d’e´nergie. L’angle de de´viation α
d’une particule de charge Ze et d’e´nergie E sur une distance d est de l’ordre α ≈ d rL, ou` rL
est le rayon de Larmor (rayon de giration de la particule dans le champ magne´tique). rL est
calcule´ simplement et est donne´ par :
rL =
∣∣∣γmv0
ZeB
∣∣∣ . (1.7)
Le confinement de la particule dans ce champ magne´tique va de´pendre de l’e´nergie trans-
verse de la particule (masse ou vitesse perpendiculaire au champ plus ou moins grandes), de
l’intensite´ du champ B et surtout de la taille du site contenant le champ magne´tique. En
effet, si le site a une taille L plus grande que rL, alors la particule sera pie´ge´e dans le champ
du site. Si rL > L, alors la particule sera seulement de´vie´e de sa trajectoire et ressortira du
champ au bout d’un certain temps.
Donnons quelques exemples. Avec la relation |~p| = γmv = Eβc , et pour des particules
ultra relativistes (ce qui est toujours le cas pour E ≥ 1018 eV), β ' 1 et le rayon de Larmor
(M31). Les autres membres sont la galaxie spirale du Triangle (M33), le Grand Nuage de Magellan, des petites
galaxies elliptiques ou irre´gulie`res, et des galaxies naines sphe´ro¨ıdales. La taille de l’Amas Local est de ∼ 900
kpc, environ 30 fois le diame`tre de la Voie Lacte´e (∼ 30 kpc).
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devient :
rL =
Eβ
Ze cB
' 1080E(EeV )
ZB(µG)
pc. (1.8)
Ainsi, avec un champ Galactique de B = 3µ G, un proton de 1018 eV aura un rayon de
giration de 360 pc, et a` 20 EeV , ce sera 7200 pc. Pour un noyau de fer (Z = 26), il faut une
e´nergie de 520 EeV pour retrouver 7200 pc.
Avec ces ordres de grandeur, on se rend compte que les rayons cosmiques d’ultra haute
e´nergie peuvent s’e´chapper du disque de notre Galaxie (qui fait 300 pc d’e´paisseur), et cela a`
partir de la re´gion de la cheville, car le champ magne´tique Galactique, oriente´ paralle`lement
aux bras spiraux (voir la section pre´ce´dente), est trop faible pour pouvoir les confiner a`
l’inte´rieur. Ceci est une des raisons de penser que les rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie
sont de nature extragalactique.
1.2.3.3 Des champs magne´tiques turbulents...
Les champs magne´tiques ne sont malheureusement pas comple`tement uniformes. Ils ont
ge´ne´ralement une composante“ordonne´e”et une composante turbulente, qui n’est pas du tout
ne´gligeable (dans notre Galaxie, elle est du meˆme ordre de grandeur que le champ uniforme).
Il faut donc pouvoir caracte´riser les turbulences magne´tiques de fac¸on re´aliste, afin de pouvoir
comprendre et simuler la propagation des cosmiques a` travers l’espace.
Un champ turbulent est ge´ne´ralement de´crit comme un champ ale´atoire gaussien dans
l’espace de Fourier avec une valeur moyenne nulle (〈B(k)〉 = 0), et un spectre de puissance〈
B2(k)
〉 ∝ knB pour k < 2pi/`c, 〈B2(k)〉 = 0 sinon. La valeur rms du champ est donne´e par
B2rms =
∫∞
0 dk k
2
〈
B(k)2
〉
.
[64] et [34] simulent des turbulences de Kolmogorov, pour lesquelles l’indice spectral est
nB = −11/3. lc est la longueur de cohe´rence du champ magne´tique. Cette longueur, que l’on
peut conside´rer comme une longueur de corre´lation, est une des caracte´ristiques principales
d’un champ turbulent : c’est la longueur moyenne apre`s laquelle le champ n’est plus du tout
corre´le´ au champ de de´part. Un cosmique changera donc de direction apre`s avoir parcouru
une longueur e´gale a` `c, car le champ magne´tique aura change´ d’orientation.
Du moins, cela de´pend de l’e´nergie de la particule et de l’intensite´ du champ magne´tique.
En effet, si la particule a un rayon de Larmor plus petit que la longueur de cohe´rence du
champ (rL ¿ `c), la particule est approximativement sensible au meˆme champ, et va donc
spiraler autour de la direction de ce champ. Par contre si rL À `c, la particule verra alors
le champ changer plusieurs fois et va donc diffuser : sa trajectoire devient l’e´quivalent d’une
marche au hasard, ou` a` chaque pas la direction de la particule change en meˆme temps que le
champ magne´tique.
Pour les champs magne´tiques cosmologiques, l’e´chelle de grandeur des longueurs de co-
he´rence est d’environ 1 Mpc, pour des valeurs de champs ge´ne´ralement infe´rieures a` 1 nG.
Avec des rayons de Larmor d’environ 1 Mpc, seuls les cosmiques autour de l’EeV peuvent
diffuser dans ces champs, au-dela` ils pointent vers la direction de la source, avec une de´viation
angulaire qui diminue avec l’e´nergie qui augmente.
1.2.3.4 De´viation angulaire
La de´viation angulaire typique d’un rayon cosmique a` partir d’une source situe´e a` une
distance r & `c peut eˆtre estime´e en supposant que la particule fait une marche au hasard
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dans le champ magne´tique [81] :
θ(E, r) =
√
2r`c/9/rL
= 0.79◦ Z
(
E
1020 eV
)−1( r
10Mpc
)1/2( `c
1Mpc
)1/2( B
10−9G
)
, (1.9)
en utilisant la formule 1.8 qui donne rL, le rayon de Larmor de la particule.
En conside´rant des champs de l’ordre du nG, typiques du milieu interstellaire, avec des
longueurs de cohe´rence `c ' 1 Mpc, le rayon de Larmor des rayons cosmiques d’ultra haute
e´nergie (E ≥ 1020 eV) est bien plus grand que `c, et la de´viation angulaire n’est que de
quelques degre´s, mais il est alors e´trange de ne pas trouver de sources correspondants aux
directions d’arrive´e des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie observe´s, aux erreurs permises
pre`s.
Cependant, si l’intensite´ du champ augmente, le rayon de Larmor de´croˆıt, et la de´viation
angulaire peut devenir tre`s grande. Ainsi, on ne peut corre´ler les sources du Super Amas Local
avec les directions d’arrive´e des RCUHE observe´s : les champs sont de quelques 10−7 G et la
de´viation attendue est alors de plusieurs dizaines de degre´s, meˆme aux hautes e´nergies.
Le temps de propagation, en tenant compte de la de´viation angulaire 1.9, est alors donne´
par :
τ(E, r) ' rθ
2(E, r)
4c
' 155 ansZ2
(
E
1020 eV
)−2( r
10Mpc
)2( `c
1Mpc
)(
B
10−9G
)2
Ce temps peut facilement atteindre plusieurs milliers d’anne´es des champs de 1 nG, et plu-
sieurs dizaines de millions d’anne´es pour B ' 0.1µG, meˆme pour des cosmiques tre`s e´nerge´-
tiques et des sources a` moins de 100 Mpc.
1.2.3.5 Re´gimes diffusif et balistique
Selon l’intensite´ du champ qu’elle traverse et la valeur de son e´nergie, une particule peut
eˆtre soumise a` deux re´gimes de propagation : diffusif, lorsque rL . `c, et balistique lorsque
rL & `c, la trajectoire de la particule e´tant alors quasiment rectiligne. Nous pouvons poser
que la transition entre les deux re´gimes se fait lorsque le temps de propagation est e´gal a` r/c,
ce qui permet d’en de´duire approximativement l’e´nergie de transition :
τ(E, r) =
r
c
⇒ Ec = 218EeVZ2
(
r
10Mpc
)1/2( `c
1Mpc
)1/2( B
10−6G
)
. (1.10)
Ainsi, les particules avec E & Ec vont se propager pratiquement en ligne droite, alors que
les particules d’e´nergie E . Ec vont diffuser dans le champ. Il est a` noter que cette e´nergie
de transition est difficile a` de´terminer pre´cise´ment a` cause de la me´connaissance des champs
magne´tiques extragalactiques. Selon les diffe´rentes approximations, elle peut varier de plus
d’un ordre de grandeur.
Dans le cas balistique (E & Ec), le spectre d’injection (ge´ne´ralement, Q(E) ∝ E−γ) n’est
pas modifie´ par les champs magne´tiques, mais uniquement par les pertes d’e´nergie, donc le
flux de particules d’e´nergie E est donne´ par (cf. [101] et [64]) :
Φ(E, r) =
Q(Eg(E))
4pir2
dEg
dE
.
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Q(Eg(E)) est le nombre de particules e´mises avec une e´nergie Eg nous atteignant avec
une e´nergie E, par unite´ d’e´nergie et de temps. Eg est de´termine´e a` partir du taux de
pertes d’e´nergie b(E) = dE/dt. Les effets de redshift e´tant ge´ne´ralement ne´glige´s, on a
dEg/dE = b(Eg)/b(E).
Pour le re´gime diffusif (E . Ec), il faut re´soudre l’e´quation de transport des rayons
cosmiques pour de´terminer le flux :
∂n
∂t
− div(D(E)~∇n) + ∂(b(E)n)
∂E
= q(E,~r, t).
n(E,~r, t) est la densite´ de rayons cosmiques, D(E) est le coefficient de diffusion et q(E,~r, t)
est la densite´ de particules par unite´ de temps et d’e´nergie injecte´es par les sources (Q(E) =∫
d3~r q(E,~r, t)). A ces e´nergies (infe´rieures au seuil de photo-production de pions), les temps
de pertes d’e´nergie par production de paires sont beaucoup plus grands que les temps de
propagation. Ainsi, en ne´gligeant les pertes d’e´nergie, la re´solution de l’e´quation de transport
est simplifie´e :
n(E, r) = Φ(E, r) =
Q(E)
4pirD(E)
.
Le coefficient de diffusion peut eˆtre calcule´ par :
D(E) =
1
3
c rL
B2rms∫∞
1/rL
dk k2 〈B2(k)〉
Sa de´pendance en e´nergie peut simplement se re´sumer par D(E) ∝ Em, avec m ' 1 dans le
cas rL & `c, et m ' 1/3 dans le cas rL . `c pour des turbulences de Kolmogorov.
1.2.3.6 Des champs magne´tiques pour expliquer la fin du spectre
Les interactions des rayons cosmiques avec les photons du FCR impliquent qu’une cou-
pure en e´nergie doit exister autour de 6×1019 eV. Cependant, certaines expe´riences semblent
contredire la the´orie, puisque les flux annonce´s au-dela` de cette coupure sont supe´rieurs a` ce
qui est attendu. Depuis que la premie`re particule au-dela` de 1020 eV a e´te´ de´tecte´e [105], les
the´oriciens ont essaye´ de trouver des explications plausibles. Ce n’est que depuis la dernie`re
de´cennie et les e´normes progre`s en termes de calculs informatiques et de me´moires que des
re´ponses re´alistes semblent surgir, tendant a` montrer que la coupure GZK n’est en fait qu’une
caracte´ristique supple´mentaire du spectre des rayons cosmiques.
Surdensite´ locale :
Dans une premie`re approche, une surdensite´ dans la distribution locale de matie`re pourrait
expliquer l’absence de coupure GZK dans les donne´es, en conside´rant que la portion d’univers
contenue dans une sphe`re de rayon infe´rieur a` 100 Mpc ne peut eˆtre conside´re´e comme isotrope
et uniforme.
Les catalogues d’objets astrophysiques doivent eˆtre des indicateurs raisonnables de sources
de RCUHE, puisque les galaxies, avec ou sans noyaux actifs, en phase de formation intense
d’e´toiles ou en e´quilibre, s’agglome`rent de la meˆme fac¸on a` cause de l’attraction gravitation-
nelle. On suppose ainsi que la densite´ de sources inte´ressantes est proportionnelle a` la densite´
de galaxies. [69] a donc introduit un mode`le re´aliste de distribution de galaxies, base´ sur
deux catalogues, et a simule´ plusieurs spectres d’injection avec des indices diffe´rents, mais
sans champs magne´tiques. La surdensite´ locale ainsi trouve´e n’est supe´rieure a` la densite´
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moyenne que d’un facteur 2. De plus, meˆme en utilisant des spectres tre`s durs (∝ E−2.1), les
simulations n’expliquent qu’en partie le flux observe´ a` ultra haute e´nergie : les donne´es sont
encore a` 2σ du nombre pre´dit d’e´ve´nements par AGASA.
Introduction de champs magne´tiques :
Les RCUHE sont des particules qui sont commune´ment suppose´es charge´es. Elles doivent
donc eˆtre sensibles, dans une certaine mesure, aux champs magne´tiques extragalactiques,
comme nous l’avons montre´ dans les sections pre´ce´dentes. L’ide´e est ici de simuler les effets
de ces champs en meˆme temps que les diffe´rentes pertes d’e´nergie pendant la propagation
des cosmiques.
En conside´rant des champs extragalactiques de quelques 10−7G (typiques dans les super
amas, avec `c ' 1 Mpc), [34] conclut que les sources lointaines (au-dela` de quelques dizaines
de Mpc) ne contribuent plus au spectre observe´, et cela quelle que soit l’e´nergie. En effet, ces
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Fig. 1.15 – Spectres tire´s de [34], en unite´s arbitraires. – A gauche : spectres de sources
situe´es a` 1, 10, 50 et 100 Mpc, avec B = 300nG. L’effet de l’angle solide a e´te´ supprime´, de
fac¸on a` ce que les spectres soient identiques sans champ magne´tique. – A droite : spectres
de distributions uniformes de sources entre 10 et 1000 Mpc, sans (∗) et avec champ magne´-
tique (+). E´galement repre´sente´s, les spectres correspondant a` des champs distribue´s non
uniforme´ment (◦ et ×).
sources avaient de´ja` une contribution ne´gligeable a` haute e´nergie a` cause de la coupure GZK.
De plus, comme le montre la figure 1.15 de gauche, il semble qu’a` basse e´nergie leur contri-
bution soit e´galement ne´gligeable a` cause du re´gime diffusif dans les champs magne´tiques10.
Il semblerait de plus que la transition entre re´gime diffusif et re´gime balistique (cf. sec-
tion 1.2.3.5) apparaisse dans la meˆme gamme d’e´nergie que la coupure GZK : avec l’e´qua-
tion 1.10, B = 0.3µG et des sources a` r = 10 Mpc, on trouve Ec ' 7 × 1019 eV ' EGZK .
Le spectre autour de la coupure est ainsi atte´nue´ par la diffusion des particules, comme le
montre la figure 1.15 de droite, jusqu’a` ce que le re´gime redevienne balistique, a` partir de
500 EeV. Augmenter la valeur du champ revient a` atte´nuer le spectre a` des e´nergies de plus
en plus hautes.
Ces conclusions ne changent pas si on conside´re un univers uniforme´ment magne´tise´ ou
non, c’est-a`-dire en prenant en compte des vides ou` les valeurs de champs turbulents sont
10Le spectre des sources a` 1 Mpc est amorti aux basses e´nergies a` cause de l’accumulation des particules. A
plus haute e´nergie, le spectre est restaure´.
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plutoˆt de l’ordre du nG et des re´gions plus denses comme celle ou` nous nous trouvons (cf.
les spectres avec les symboles ◦ et × dans la figure 1.15, voir [34] pour plus de de´tails).
La forme exacte du spectre de´pend fortement de la configuration locale des sources. Sa
de´termination va ne´cessiter des codes de propagation complets, ainsi que des mode`les re´a-
listes de la densite´ de matie`re et de champs magne´tiques extragalactiques.
Introduction d’un Univers structure´ et magne´tise´ :
Une des simulations les plus comple`tes est celle effectue´e dans [104]. La propagation des
rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie est en effet simule´e dans un environnement cosmolo-
gique magne´tise´ calcule´ nume´riquement.
50 Mpc 50 Mpc
50
 M
pc
Fig. 1.16 – Exemple de distributions de pression magne´tique (a` gauche) et de densite´ baryo-
nique (a` droite). Ces “tranches” ont une profondeur de 100 kpc [104].
Ces simulations de propagation des RCUHE sont base´es sur des distributions de champ
magne´tiques et de densite´ de baryons obtenues a` partir de simulations de formation de grandes
structures (cf. figure 1.16). Celles-ci prennent en compte l’e´volution de la matie`re noire et
baryonique, et des champs magne´tiques. Les valeurs de ces champs ont e´te´ ajuste´s pour se
ramener aux mesures obtenues par rotation de Faraday sur des amas de galaxies.
En supposant que les sources de RCUHE suivent toujours la densite´ de baryons, celles-ci
ont e´te´ dispose´es avec une probabilite´ proportionnelle a` la densite´ baryonique. La position
de l’observateur a e´te´ choisie de fac¸on a` reproduire nos conditions locales (taille, champ
magne´tique, densite´ et tempe´rature), conditions qui sont d’ailleurs souvent retrouve´es dans
les 50×50×50 Mpc3 simule´s. Les groupes de galaxies proches sont e´galement associe´es (amas
de la Vierge).
Le meilleur ajustement avec les donne´es d’AGASA (au-dela` de 4 × 1019 eV) est obtenu
pour un nombre de sources de RCUHE e´gal a` 100 (densite´ de 8 × 10−4 Mpc−3), avec des
champs entourant l’observateur de 0.1 µG (cf. figure 1.17).
Le fait de prendre en compte une certaine structure dans la distribution de matie`re et
des champs magne´tiques semblent donc assez prometteur, puisque le spectre calcule´ de la
figure 1.17 arrive a` reproduire approximativement les donne´es d’AGASA. Une ame´lioration
future sera d’utiliser des simulations contraintes par les observations de distribution de ma-
tie`re dans l’univers local. En combinant un univers magne´tise´ et structure´ avec le bon indice
spectral d’injection, il semble donc possible d’expliquer l’absence de coupure a` la fin du
spectre.
Cependant, il est important de rappeler que les champs magne´tiques utilise´s dans l’e´tude
pre´ce´dente peuvent de´vier les trajectoires des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie jusqu’a`
plusieurs dizaines de degre´s, comme nous l’avons vu dans la section 1.2.3.4. Cela peut alors
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Fig. 1.17 – Spectre pre´dit pour des valeurs de champs magne´tiques de 100 nG, et une densite´
de sources de RCUHE de 8 × 10−4 Mpc−3 [104]. L’indice du spectre d’injection est de 2.4.
Les cercles repre´sentent les donne´es d’AGASA, les e´toiles celles d’HIRES.
s’ave´rer incompatible avec certains e´ve´nements observe´s par AGASA, regroupe´s dans le ciel
dans des cercles de rayon infe´rieur a` 3˚(cf. fig. 1.13).
La question de la propagation de particules ultra e´nerge´tiques jusqu’a` la Terre n’est pas
encore re´gle´e, mais certaines e´tudes semblent prometteuses, bien que les contraintes soient
encore insuffisantes pour permettre de se prononcer. Ceci ne constitue qu’un des pans du
voile recouvrant le myste`re des RCUHE, puisqu’on ne sait toujours pas expliquer comment
ces particules sont produites avec de telles e´nergies.
1.3 Production de RCUHE
Le proble`me des Rayons Cosmiques d’Ultra Haute E´nergie semble devenir de plus en plus
complique´ : avant de pouvoir expliquer la propagation de ces particules a` travers le milieu in-
terstellaire et les champs magne´tiques extragalactiques, il faut comprendre comment de telles
e´nergies peuvent eˆtre atteintes dans l’espace. A premie`re vue, les objets astrophysiques les
plus prometteurs en termes d’acce´le´ration de particules sont ceux ou` ont lieu des cataclysmes
puissants, mais il apparaˆıt que les pertes sont trop importantes pour autoriser des e´nergies
extreˆmes. Il faut peut eˆtre alors se tourner vers d’autres alternatives, qui font appel a` des
the´ories assez e´loigne´es du mode`le standard de la physique des particules.
Une revue des diffe´rents moyens de production de RCUHE et des re´fe´rences supple´-
mentaires sont donne´es dans [113].
1.3.1 Contrainte du rayon de Larmor
Le confinement d’une particule dans un certain site d’acce´le´ration va de´pendre de l’inten-
site´ du champ magne´tique que celui-ci contient. En comparant le rayon de Larmor rL de cette
particule a` la taille L de l’objet astrophysique qui contient le champ B, il est possible d’es-
timer l’e´nergie limite El jusqu’a` laquelle la particule de charge Ze va pouvoir eˆtre acce´le´re´e,
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avant de pouvoir s’e´chapper :
rL =
E
Ze cB
≥ L⇒ El & Z B1µG
L
1kpc
EeV (1.11)
Cette e´quation tre`s simple va nous permettre de dessiner un diagramme dit de Hillas [60],
qui va repre´senter les sites suppose´s capables d’acce´le´rer des particules selon leur champ
magne´tique et de leur taille. La particule est acce´le´re´e tant qu’elle est confine´e dans le site,
la condition d’acce´le´ration est donc :
B(µG)L(kpc) > E(EeV )/Z. (1.12)
Cela se traduit sur le diagramme par des sources potentiellement acce´le´ratrices qui doivent
se trouver au-dessus des lignes repre´sente´es.
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Fig. 1.18 – Diagramme de Hillas : les sites sont classe´s en fonction de leur taille et de
leur champ magne´tique. Les sources au-dessus des diffe´rentes lignes peuvent potentiellement
acce´le´rer les particules indique´es.
En fait, Hillas a introduit un parame`tre βsite qui repre´sente l’efficacite´ du me´canisme
d’acce´le´ration. La condition devient B(µG)L(kpc) > E(EeV )/Z βsite. Sur la figure 1.18, on
a conside´re´ βsite = 1. En re´alite´, l’efficacite´ n’e´tant jamais de 1, il faut conside´rer les droites
comme e´tant toutes de´cale´es vers le haut, ou bien conside´rer les e´nergies comme e´tant divise´es
par βsite.
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Il faut donc un compromis entre le champ magne´tique qui doit eˆtre suffisamment grand
pour confiner les particules dans le site acce´le´rateur, et la taille de ce dernier qui doit e´ga-
lement eˆtre suffisamment grand pour que les particules gagnent assez d’e´nergie avant de
s’e´chapper. Cela restreint de´ja` les types d’objets candidats. Certains d’entre eux sont de´ja`
e´carte´s a` cause de leur trop petite taille, les naines blanches par exemple comme le montre
la figure 1.18. Cependant, une exception a` cette re`gle et un des candidats les plus se´rieux a`
l’acce´le´ration des RCUHE sont les e´toiles a` neutrons (pulsars), qui compensent leur petite
taille (quelques kms !) par des champs magne´tiques tre`s intenses. Les restes de supernovæ
sont e´galement exclus a` cause de leur champ magne´tique trop faible. Les objets extragalac-
tiques semblent les candidats les plus se´rieux, comme les noyaux actifs de galaxies, les lobes
de radio galaxies et les sursauts gamma. Avec des rayons de Larmor plus grands que la taille
de la Galaxie, ceci est une des raisons qui favorisent l’hypothe`se de la nature extragalactique
des rayons cosmiques au dela` de la cheville.
Nous allons maintenant voir quelles sont les sources possibles, puis les me´canismes res-
ponsables de l’acce´le´ration.
1.3.2 Quelques acce´le´rateurs cosmiques
Pour plus de de´tails sur les sites et les me´canismes voir l’article de revue de [72] entre
autres et les re´fe´rences a` l’inte´rieur.
1.3.2.1 Les pulsars
Les pulsars sont des e´toiles a` neutrons en rotation rapide, hautement magne´tise´es. Celles-
ci sont forme´s par l’explosion et l’effondrement d’une e´toile massive. La conservation du
moment cine´tique implique une forte augmentation de la vitesse angulaire, puisque le rayon
de ces e´toiles est typiquement d’une quinzaine de kms. Leur masse est d’environ 1.4 fois la
masse du Soleil. Avec une telle densite´ (∼ 108 tonnes/cm3), les protons et les e´lectrons ne
peuvent exister se´pare´ment, mais fusionnent pour former des neutrons.
Fig. 1.19 – Le pulsar du Crabe. Cette image est une composition d’images optique (rouge) et
X (bleu), observe´es respectivement par le te´lescope spatial Hubble et l’observatoire Chandra
(cre´dit : NASA/HST(CXC)/ASU/J. Hester et al, [23]et [12]).
Les pulsars sont entoure´s d’une magne´tosphe`re, ou` les particules charge´es peuvent eˆtre
acce´le´re´es. Les e´lectrons spiralant autour des lignes du champ magne´tique e´mettent par rayon-
nement synchrotron un faisceau radio le long de l’axe magne´tique. Un pulsar radio est de´tecte´
si ce faisceau balaie la Terre pendant la rotation du pulsar. Certaines e´toiles a` neutrons ne
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seront jamais conside´re´es comme des pulsars car leur faisceau ne sera jamais vu dans la di-
rection de la Terre. Les pulses radio (de quelques ms) sont e´mis a` intervalles re´guliers, la
pe´riode de pulsation pouvant eˆtre de l’ordre de la ms, ou de la seconde.
Les pulsars sont de puissants moteurs cosmiques graˆce a` des champs magne´tiques tre`s
forts (BÀ 1012 G). Ainsi, un pulsar peut engendrer une diffe´rence de potentiels de l’ordre
de :
∆Φ =
BR2
T
.
Avec des valeurs T=1 ms pour la pe´riode de rotation du pulsar, B = 1013 G (=109 T) et
un rayon de R = 10 km, des particules charge´es peuvent eˆtre acce´le´re´es jusqu’a` des e´nergies
de l’ordre e∆Φ = 100 EeV. Cependant, la production de paires e+e− dans la magne´tosphe`re
va limiter cet effet : les paires vont de´river dans des directions oppose´es le long des lignes
de champ, diminuant la diffe´rence de potentiels jusqu’a` des valeurs de 1013 eV. De plus, une
ge´ome´trie plus re´aliste va introduire un facteur supple´mentaire de R/cT ∼ 0.1. Enfin, les
pertes synchrotron deviennent tre`s importantes dans un tel syste`me, meˆme pour les protons,
seuls les noyaux lourds peu ionise´s pouvant eˆtre suffisamment acce´le´re´s.
Une autre alternative existe : les pulsars peuvent ge´ne´rer des vents ultra-relativistes
comme probablement au centre de la ne´buleuse du Crabe (cf. figure 1.19). Si des noyaux
de fer peuvent eˆtre arrache´s de la surface dure de l’e´toile vers la magne´tosphe`re, alors ils se
de´placent avec le vent en formation. Pour un jeune pulsar, avec T < 10 ms et B ∼ 1012−14
G, le facteur de Lorentz peut atteindre Γvent ∼ 109−10, les noyaux de fer pouvant alors eˆtre
acce´le´re´s jusqu’a` quelques 1020 eV, et passer a` travers le rayonnement entourant le pulsar et
le reste de la supernova qui l’a engendre´e, sans subir de spallation et sans pertes significatives
d’e´nergie [84].
1.3.2.2 Les Noyaux Actifs de Galaxies
Fig. 1.20 – Deux galaxies actives. A gauche, la galaxie active NGC 4438 dans l’amas de la
Vierge, a` droite la radiogalaxie 0313-192 [23]. Ces images montrent bien la matie`re expulse´e
dans l’espace (en fausses couleurs) par la re´gion centrale des galaxies.
Quelques pourcents des galaxies observables sont dites actives, manifestant une activite´
inhabituelle : elles pre´sentent un noyau tre`s brillant et tre`s dense, de luminosite´ 11 typique de
∼ 1041−48 erg/s , qui e´met a` lui seul la plus grande partie du rayonnement e´lectromagne´tique
e´mis par la galaxie. Ces Noyaux Actifs de Galaxies (NAG) sont parmi les sources e´nerge´tiques
les plus puissantes de l’Univers. Ils sont beaucoup trop brillants pour n’eˆtre compose´s que
11Pour comparaison, la luminosite´ du Soleil, ou sa puissance e´mise, est L¯ = 3.8× 1033 erg/s (1 erg = 10−7
J). Ainsi, une supernova a une luminosite´ moyenne de 109L¯, et une galaxie typique comme la Voie Lacte´e
∼ 1010 L¯.
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d’e´toiles, leur rayonnement correspondant plutoˆt a` celui d’un objet tre`s massif, qui manifeste
une intense activite´ variant de fac¸on importante en l’espace d’une anne´e. Cette variation de
quelques ordres de magnitude impose que sa taille doit eˆtre d’une fraction d’anne´e-lumie`re.
Il existe un sce´nario d’unification spe´cifiant que tous les types de NAG connus pre´sentent
une structure similaire : selon l’orientation spatiale par rapport a` la ligne de vise´e, un type
diffe´rent apparaˆıt a` l’observateur (cf. fig. 1.21). Il est ainsi commune´ment admit que tous
les NAG abritent un trou noir supermassif de 106 a` 1010 masses solaires autour duquel s’est
forme´ un disque d’accre´tion. La figure 1.21 montre que le trou noir et son disque d’accre´tion
sont entoure´s d’un tore mole´culaire (qui absorbe partiellement le rayonnement provenant du
centre) et de nuages de gaz en mouvement.
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Fig. 1.21 – Le “mode`le standard” des Noyaux Actifs de Galaxies (sche´ma modifie´ a` partir
de [115]). Cette figure repre´sente le mode`le unifie´ selon lequel a` un angle d’observation donne´
correspond un certain type de galaxies actives.
Des jets de matie`re perpendiculaires au plan du disque sont e´mis par le centre du NAG. La
formation de ces jets est encore mal comprise, mais certaines explications prennent en compte
des champs magne´tiques intenses : la matie`re entraˆıne´e a` grande vitesse vers le trou noir forme
un immense disque d’accre´tion autour de la singularite´ ; les particules charge´es du disque en
rotation rapide agissent alors comme une dynamo ge´ante, et des champs magne´tiques sont
engendre´s. Il se cre´e alors au centre du disque une sorte de tunnel magne´tique dirige´ selon
l’axe de rotation (cf. fig. 1.22), ou` les particules (essentiellement des e´lectrons) sont acce´le´re´es
violemment par l’intense pression de radiation, et collimate´es par re´flection sur les ”parois”. En
spiralant autour des lignes du champ, ces e´lectrons e´mettent un rayonnement synchrotron
(responsable de l’e´mission radio et X). Les e´lectrons peuvent e´galement diffuser par effet
Compton inverse sur les photons X et UV pre´sents dans les jets.
Le plasma e´jecte´ par les jets syme´triques relativistes forme une onde de choc qui va
chauffer le milieu ambiant, qui en retour va rayonner tre`s fortement. Ces re´gions tre`s e´ten-
dues (jusqu’a` quelques centaines de kpc) sont les “lobes” radios, dont les extre´mite´s, plus
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Fig. 1.22 – Mode`le repre´sentant les jets de matie`re d’un NAG (en particulier M87, voir la
figure 1.24), et les lignes du champ magne´tique intense [23].
intenses, sont les “points chauds”. C’est ge´ne´ralement cette contrepartie radio que l’on de´-
tecte facilement, de par sa grande taille.
Les sources radio faibles sont les plus nombreuses, e´mettant l’essentiel de leur e´nergie
dans l’ultraviolet, sans doute par le disque d’accre´tion. Celui-ci e´met e´galement des rayons
X a` cause des phe´nome`nes intenses de friction. Les jets relativistes sont associe´s aux sources
radio fortes qui repre´sentent ∼ 10% des NAG. Il existe ainsi une grande varie´te´ de classes de
galaxies actives :
les galaxies de Seyfert : ces sources radio faibles sont les moins puissantes (selon le mo-
de`le unifie´, elles seraient une version moins puissante des quasars). Elles sont classe´s en
deux cate´gories :
- les Seyfert de type 1 montrent les nuages calmes et ceux turbulents, et pre´sentent
donc des raies d’e´mission fines et larges ;
- les Seyfert de type 2 ne laissent elles apparaˆıtre que les nuages lents, plus externes au
tore, pre´sentant donc uniquement des raies fines.
Parmi les galaxies de Seyfert connues, nous pouvons citer M77 (NGC 1068 ou Cetus
A), M106 (NGC 4258) et NGC 1275 (Perseus A).
Les quasars : les quasars (QUAsi Stellar Astronomical Radio source) sont extreˆmement
lumineux (de 100 a` 1000 fois la luminosite´ de la Voie Lacte´e) et sont ainsi parmi les
objets les plus lointains que nous pouvons observer dans l’Univers : environ 80% d’entre
eux ont un de´calage vers le rouge supe´rieur a` 0.8, et pour quelques-uns il est proche de
4, voire plus (cf. fig. 1.23). Comme les radiogalaxies, les quasars subissent des variations
de flux dont la pe´riode est infe´rieure a` l’anne´e, ce qui impose a` la source un diame`tre de
quelques fractions d’anne´e-lumie`re. ∼ 1% seulement des quasars observe´s pre´senteraient
une e´mission radio de´tectable.
Les BL Lacs : le nom du type de ces objets compacts provient du premier objet identifie´
en tant que tel, BL Lacertae. Connu pendant presque la moitie´ du sie`cle comme une
e´toile variable, BL Lacertae est aujourd’hui identifie´ comme e´tant une radiogalaxie
e´mettant un rayonnement synchrotron similaire a` celui des quasars. Plusieurs dizaines
de Lacertides ont e´te´ catalogue´es depuis. Ceux-ci montrent des spectres continus, sans
raies d’absorption et d’e´mission. Ainsi, ils ont des caracte´ristiques assez proches de ceux
des quasars, mais sont probablement de´pourvus de gaz, responsable de la pre´sence des
raies d’e´mission typiques des quasars. Les BL Lacs repre´sentent avec les blazars le
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Fig. 1.23 – Quasar de´couvert par le Sloan Digital Sky Survey a` un de´calage vers le rouge de
z = 5. Le faible point rouge indique´ par une fle`che repre´sente le quasar tre`s lointain, environ
100 fois plus lumineux qu’une galaxie typique (cre´dit : SDSS Collaboration [11]).
pourcentage de la population des quasars avec une e´mission radio.
Les blazars : le nom du type le plus actif des galaxies actives provient de la contraction
BL Lacertae et quasars. Ces deux types d’objets sont assimilables a` des blazars si leur
spectre e´lectromagne´tique pre´sente de brutales variations dans le domaine du visible.
Selon le sche´ma d’unification, l’activite´ des blazars serait due aux flux de gaz issus
des noyaux se propageant a` une vitesse proche de celle de la lumie`re en direction de
la Terre. Une intense e´mission gamma due a` l’effet Compton Inverse est ge´ne´ralement
e´galement de´tecte´e.
Les radiogalaxies Fanaroff-Riley (FR) : ce sont des galaxies de Seyfert, mais pre´sen-
tant une forte activite´ radio. Elles sont classe´es en deux cate´gories :
- FR I : ce sont des sources radio faibles (Lradio < 1042 erg/s). Le noyau pre´sente des
raies d’e´mission e´largies, tre`s semblables a` celles des quasars. La radiogalaxie M87 est
un exemple de FR I. La figure 1.24 est une combinaison d’images prises par plusieurs
te´lescopes montrant un jet de matie`re e´jecte´ par le trou noir qui re´side selon toute
probabilite´ au coeur de la galaxie M87. Un autre exemple est Centaurus A (NGC 5128)
Fig. 1.24 – Plusieurs images de M87 (dans l’amas de la Vierge) [23]. En haut a` gauche : image
radio prise avec le te´lescope VLA montrant les structures radio entourant le jet, beaucoup
plus intense. En haut a` droite : image prise par le te´lescope spatial Hubble en lumie`re visible
qui montre e´galement le jet d’e´lectrons relativistes. Le point brillant repre´sente le noyau,
e´galement repre´sente´ en bas en image radio prise par le VLBA.
Production de RCUHE 37
dont les lobes radio s’e´tendent jusqu’a` 15000 anne´es-lumie`re chacun.
- FR II : ce sont des sources plus puissantes (Lradio > 1042 erg/s). Le noyau est peu
lumineux mais affiche inversement des raies fines, probablement cre´e´es par des nuages
de poussie`res peu agite´s orbitant autour du noyau. Elles pre´sentent des points chauds
et des lobes radio tre`s brillants qui tracent la zone d’interaction des jets avec le milieu
intergalactique. La source de ce type la plus connue est Cygnus A, dont l’extension des
lobes atteint 300 000 anne´es-lumie`re (cf fig. 1.25).
Fig. 1.25 – Image prise en rayons X de Cygnus A (cre´dit : NASA/UMD/A.Wilson et al [12]).
Le noyau apparaˆıt clairement au centre de l’image, ainsi que les points chauds qui terminent
les jets.
Le sche´ma d’unification permet donc de relier ces sources entre elles graˆce a` un nombre
restreint de parame`tres physiques, le principal e´tant l’orientation de l’axe de la galaxie par
rapport a` la ligne de vise´e : les galaxies de Seyfert type 2 seraient vues de profil, celles de
type 1 avec un angle plus petit par rapport a` l’axe de rotation ; les FR I et BL Lacs seraient
des sources identiques, les FRI e´tant vues a` des angles plus grands que 40˚ ; idem pour les
FR II et les radio quasars (blazars).
Les noyaux actifs de galaxies semblent donc suffisamment e´nerge´tiques pour acce´le´rer des
rayons cosmiques a` des e´nergies extreˆmes.
Les re´gions centrales des NAG en particulier sont le lieu de phe´nome`nes hautement e´nerge´-
tiques. Cependant, les importantes e´missions thermiques et synchrotron (B ∼ 103 G) forment
de fortes densite´s de photons, ce qui entraˆıne des pertes importantes d’e´nergie des particules
ultra relativistes e´mises par le cœur. Les jets relativistes des radiogalaxies semblent repre´sen-
ter une solution plus probable au proble`me de l’acce´le´ration. Ces jets entraˆınent beaucoup
d’e´nergie jusqu’aux points chauds situe´s a` plusieurs dizaines de kpc du cœur. Ces derniers
engendrent des ondes de chocs relativistes tre`s puissantes, qui dissipent la plus grande partie
de l’e´nergie cine´tique en chauffant le plasma, et ge´ne`rent des champs magne´tiques, mais plus
faibles (B ∼ 0.5 mG). Ils deviennent alors des sites acce´le´rateurs efficaces de particules, avec
des densite´s de photons et des pertes d’e´nergie plus faibles. [62] ont ainsi propose´ un mode`le
d’acce´le´ration dans les points chauds des FR II, base´ sur les me´canismes de Fermi (cf. sec-
tion 1.3.3). Le spectre des FR II sur Terre doit cependant avoir une coupure GZK marque´e,
car les plus proches se trouvent a` des distances > 100 Mpc.
[72] propose un autre mode d’acce´le´ration : une particule peut traverser la paroi du jet,
puis eˆtre re´trodiffuse´ a` l’inte´rieur. A chaque traverse´e de la paroi, l’accroissement moyen
d’e´nergie de la particule est de ∆E/E = ηE(Γ − 1) ou` ηE est un facteur d’efficacite´ qui
de´pend des turbulences responsables de la diffusion de la particule, et Γ le facteur de Lorentz
du jet. La particule sera acce´le´re´e tant que rL < Rjet, ou` rL est le rayon de Larmor et Rjet
le rayon du jet. Ces acce´le´rations peuvent typiquement avoir lieu dans les jets des blazars.
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Ces mode`les favorisent les protons car les noyaux lourds comme le fer vont se photo-
de´sinte´grer sur les photons UV du site durant le processus d’acce´le´ration.
[86] ont trouve´ des corre´lations angulaires entre les directions d’arrive´e de rayons cos-
miques de´tecte´s par Yakutsk et AGASA au-dessus de 2×1019 eV, et des BL Lacs puissantes.
Le choix des BL Lacs porte initialement sur le fait que la Terre est dans la ligne de vise´e des
jets e´mis par ces NAG, et que l’absence de raies d’e´mission indique qu’il n’y a pas ou peu
de gaz environnant l’objet, une faible densite´ de matie`re qui favorise donc l’acce´le´ration des
particules sans pertes importantes d’e´nergie. Cependant, la faible taille angulaire de la fonc-
tion de corre´lation signifie que les particules doivent se propager de fac¸on quasi rectiligne, ce
qui implique qu’elles sont e´lectriquement neutres, ou que les champs magne´tiques sont plus
faibles que ce qui est attendu.
Enfin selon [104], les radiogalaxies peuvent eˆtre les sources de RCUHE si meˆme les
plus faibles peuvent efficacement les acce´le´rer jusqu’aux e´nergies recherche´es. La densite´ des
sources les plus puissantes semble en effet trop faible pour pouvoir rendre compte des flux
observe´s.
1.3.2.3 Les sursauts gamma
Les sursauts gamma (Gamma Ray Burst) sont les e´ve´nements les plus e´nerge´tiques de
l’Univers connu : ce sont des flashs de photons dans la gamme 0.1-1 MeV, d’une dure´e
comprise entre 10 ms et une dizaine de secondes, suivies d’un rayonnement dit de contrecoup
(afterglow) dans plusieurs fre´quences , qui peut durer plusieurs semaines.
Il y a environ un sursaut gamma par jour, mais ce sont des des e´ve´nements rares a` l’e´chelle
de l’Univers : cela correspond a` un sursaut par million d’anne´es par galaxie. Dans une sphe`re
de 100 Mpc de rayon, distance maximum des sources de RCUHE, ce taux devient d’environ
1 par sie`cle. Ce tre`s faible taux peut malgre´ tout expliquer les flux observe´s. A cause des
de´viations des particules dans les champs magne´tiques turbulents, il va y avoir dispersion
des temps d’arrive´e. Ainsi, seules quelques sources pourraient contribuer au flux a` tre`s haute
e´nergie.
Plusieurs familles de mode`les existent pour tenter d’expliquer comment sont forme´s ces
flashs de lumie`re :
la coalescence d’astres compacts : on conside`re un syste`me binaire forme´ par une paire
d’e´toiles a` neutrons, une e´toile a` neutrons et un trou noir, ou encore deux trous noirs.
Les deux astres, perdant de l’e´nergie par e´mission d’ondes gravitationnelles finissent par
”tomber” l’un sur l’autre (coalescence). Le cœur central s’effondre en trou noir anime´
d’une tre`s grande vitesse de rotation, en formant un disque d’accre´tion.
les collapsars : certains sursauts gamma sont associe´s a` des explosions de supernovae par-
ticulie`rement violentes, appele´es hypernovae, dues a` l’effondrement d’e´toiles de type
Wolf-Rayet (tre`s chaudes et tre`s massives, d’au moins 25 masses solaires) : le cœur
de l’e´toile s’effondre comme pour une supernova, mais vu sa grande taille ses couches
pe´riphe´riques ne sont pas affecte´es. Un trou noir se forme et s’entoure d’un disque
d’accre´tion a` l’inte´rieur meˆme de l’e´toile.
Dans tous les cas, un trou noir en rotation entoure´ d’un disque de matie`re est forme´. Celui
produit un intense champ magne´tique et peut alors expulser du plasma sous la forme d’une
“boule de feu”, collimate´e en deux jets relativistes le long de l’axe de rotation du trou noir
(la formation de ces jets peut eˆtre la meˆme que pour les NAG, cf. section pre´ce´dente). Des
ondes de chocs internes se de´veloppent dans ce vent relativiste (les parties rapides rattrapent
Production de RCUHE 39
les plus lentes), responsables des e´missions gamma primaires (cf. fig. 1.26). Ce mode`le dit
“fireball” a e´te´ confirme´ par la pre´diction correcte des contrecoups de sursauts (“afterglows”)
a` plusieurs longueurs d’onde [58].
Enfin, la boule de feu en expansion finit par rencontrer le milieu externe, ce qui forme
une autre onde de choc qui persiste lorsque la boule ralentit. Ce choc produit une e´mission
plus tardive (l’afterglow) dans les domaines des rayons X, puis de la lumie`re visible et enfin
des ondes radio, au fur et a` mesure de son affaiblissement.
Fig. 1.26 – A gauche : sche´matisation de la formation des sursauts gamma (Juan Velasco
pour [125]). – A droite : sursaut gamma GRB99012312 de´tecte´ par Hubble [23], le plus
puissant jamais observe´ : la lumie`re e´mise par l’explosion fut e´quivalente a` celle de 1017
e´toiles. L’agrandissement montre bien le sursaut tre`s lumineux, ainsi que sa galaxie hoˆte,
vraisemblablement distordue par la collision avec une autre galaxie.
Citons e´galement le mode`le dit “cannonball” [31], qui remplace la boule de feu et son
vent relativiste par des e´jections sporadiques de boulets de matie`re baryonique de la taille du
Soleil et d’une masse proche de celle de la Terre. En associant ce mode`le avec les collapsars,
les cannonballs, avec des γ ∼ 1000, interagissent avec les couches externes de l’e´toile, ce qui
forme un sursaut. Les afterglows correspondent alors a` l’interaction de ces boulets avec le
milieu interstellaire.
Les sursauts gamma peuvent ainsi eˆtre classe´s en deux types : les sursauts tre`s brefs
(moins de 2 s) e´mettant des rayonnements tre`s durs, et les sursauts plus longs mais e´met-
tant des rayonnements de fre´quence plus faible. La coalescence d’astres compacts peut rendre
compte des sursauts les plus courts, et permet de reproduire les courbes de lumie`re les plus
complique´es. Un autre sce´nario sugge`re que le champ magne´tique intense (∼ 1015 G) qui se
de´veloppe dans le disque, peut eˆtre transporte´ par accre´tion dans le trou noir, et peut ainsi
en extraire l’e´nergie de rotation (effet Blandford-Znajek). Ce mode`le pre´cise qu’un sursaut et
l’afterglow qui le suit proviennent tous deux de l’expansion de la boule de feu dans le milieu
externe, ce qui pourrait expliquer les classes de sursauts plus longs.
Avec des des facteurs de Lorentz de γ ∼ 103, les chocs ultra relativistes des sursauts
gamma pourraient bien produire des RCUHE. Selon [25] (ou [32]), deux contraintes doivent
eˆtre satisfaites par les parame`tres du vent d’une boule de feu pour permettre l’acce´le´ration
12Chaque sursaut gamma est baptise´ selon sa date d’apparition : GRB990123 correspond ainsi au sursaut
apparu le 23 janvier 1999.
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de protons a` plus de 100 EeV dans les chocs internes :
ξB/ξe > 0.02
(
Γ
300
)2( Ep
1020 eV
)2( Lγ
1052 erg/s
)−1
, (1.13)
Γ > 130
(
Ep
1020 eV
)3/4( ∆t
10ms
)−1/4
, (1.14)
ξB est la fraction de l’e´nergie interne du vent qui est transporte´e par le champ magne´tique,
et ξe, celle transporte´e par les e´lectrons acce´le´re´s par le choc. Γ est le facteur de Lorentz du
vent, Lγ la luminosite´ des rayons gamma et ∆t la variation de leur flux. Avec la relation
4pir2cΓ2(B2/8pi) = ξBLγ/ξe, la premie`re condition correspond au rayon de Larmor de la
particule qui doit eˆtre plus petit que la distance sur laquelle le champ varie dans le vent,
r ' Γc∆t. La deuxie`me condition assure que le temps de pertes synchrotron du proton est
plus grand que son temps d’acce´le´ration.
Les observations donnent ∆t > 10 ms, et les mode`les de chocs externes (avec le milieu
interstellaire) sugge`rent que Γ > 100, donc la condition (1.14) est satisfaite. La de´termination
du de´calage vers le rouge des sursauts gamma implique que Lγ ∼ 1052 erg/s, et les observa-
tions des afterglows que ξe ∼ ξB ∼ 0.1. La contrainte (1.13) semblant e´galement satisfaite,
l’acce´le´ration de protons a` plus de 100 EeV graˆce aux sursauts gamma semblent bien possible,
avec une distribution en e´nergie E−2.
[27] imposent cependant une condition supple´mentaire. Une boule de feu se propageant
dans le milieu interstellaire serait insuffisante a` produire des RCUHE a` partir de rayons
cosmiques galactiques. Il faut que les particules injecte´es dans ce syste`me soit suffisamment
acce´le´re´es au pre´alable. Ainsi, dans le sce´nario de la fusion de deux e´toiles a` neutrons, les
ions relativistes pre´sents dans le vent des pulsars pourront eˆtre acce´le´re´s au-dela` de 1020 eV.
Enfin, certaines e´tudes indiquent que les sursauts gamma sont plus nombreux a` grand
de´calage vers le rouge. En conse´quence, les pertes par photo-production de pions produiraient
une coupure en e´nergie plus toˆt que la coupure GZK vue pre´ce´demment, ce qui concorde
d’autant moins avec les donne´es actuelles [70].
Nous avons pre´sente´ ici une liste non exhaustive des sites potentiellement acce´le´rateurs.
Le plus ge´ne´ralement, les RCUHE atteignent des e´nergies extreˆmes par acce´le´ration dans
les plasmas magne´tise´s de sources astrophysiques puissantes, comme les points chauds des
radiogalaxies. Il est important de souligner qu’il existe encore peu de contraintes sur ces
sources et les champs magne´tiques extragalactiques, ainsi il est toujours possible de trouver
un jeu de parame`tres et de coupures sur les donne´es qui rendent compte de l’effet recherche´.
Chaque proposition peut aussi eˆtre imme´diatement contredite.
1.3.3 Les me´canismes d’acce´le´ration classiques
L’acce´le´ration par chocs diffusifs dans des champs magne´tiques turbulents est commu-
ne´ment accepte´e comme e´tant l’un des moyens efficaces d’acce´le´rer des rayons cosmiques,
comme dans les points chauds des radiogalaxies. Ce sce´nario est originellement base´ sur les
ide´es d’Enrico Fermi datant de 1949 : les irre´gularite´s magne´tiques pre´sentes des deux coˆte´s
d’une onde de choc joue une sorte de tennis relativiste avec des particules charge´es, et de
temps en temps une particule s’e´chappe en aval du choc. Ce me´canisme d’acce´le´ration produit
typiquement un spectre en E−2.
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Nous allons donc voir comment s’effectue le transfert de l’e´nergie cine´tique de nuages
magne´tise´s en mouvement vers des particules charge´es. Les de´tails des calculs pre´sente´s ici
seront trouve´s dans [52]et [116].
1.3.3.1 Me´canisme de Fermi ou l’acce´le´ration du second ordre
Les nuages de gaz en mouvement dans le milieu interstellaire ont des vitesses ale´atoires
d’environ ∼ 10 km/s ( βnuage < 10−4). Une particule charge´e va gagner de l’e´nergie en entrant
dans un de ces nuages, et en diffusant sur les irre´gularite´s du champ magne´tique, qui est lie´
au nuage partiellement ionise´.
2 1
1
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θ θ n
E
E
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Fig. 1.27 – Interaction d’un rayon cosmique avec un nuage magne´tise´ en mouvement.
Nous cherchons tout d’abord a` estimer le gain en e´nergie. Soit Vn la vitesse de de´placement
du nuage, βn sa vitesse relative et γn son facteur de Lorentz. Conside´rons que la particule
entre dans le nuage avec une e´nergie E1 et une direction qui fait un angle θ1 avec la direction
du nuage. Apre`s avoir diffuse´e a` l’inte´rieur, la particule e´merge avec une e´nergie E2 et un
angle θ2. Des changements de re´fe´rentiel de l’e´nergie a` l’entre´e et a` la sortie donnent, en
notant n pour le re´fe´rentiel du nuage :
En1 = γE1(1− βn cos θ1) (re´fe´rentiel du nuage),
E2 = γEn2(1 + βn cos θn2) (re´fe´rentiel du laboratoire).
La diffusion magne´tique se faisant sans collisions, l’e´nergie ne varie pas dans le nuage,
et donc En1 = En2. Cela permet de calculer le gain d’e´nergie relatif dans le repe`re du
laboratoire :
∆E
E1
=
E2
E1
− 1 = γ2n
(
1− β2n cos θ1 cos θn2 − βn cos θ1 + βn cos θn2
)− 1. (1.15)
Nous cherchons a` calculer le gain relatif moyen. La diffusion de la particule par les irre´-
gularite´s magne´tiques rend l’angle de sortie ale´atoire, et en moyenne 〈cos θn2〉 = 0. Ensuite,
la densite´ de probabilite´ de l’angle d’entre´e de´pend de la vitesse de la particule v et de celle
du nuage : p(x) ∝ (v − Vn cos θ1). La valeur moyenne de cos θ1 est, en posant x = cos θ1 :
〈cos θ1〉 =
∫ 1
−1
p(x)xdx/
∫ 1
−1
p(x)dx =
∫ 1
−1
(v − Vnx)x dx/
∫ 1
−1
(v − Vnx)dx = −Vn3v
En conside´rant la vitesse de la particule ∼ c, on obtient 〈cos θ1〉 = −βn/3. Le gain moyen
d’e´nergie devient : 〈
∆E
E
〉
= γ2
(
1 +
β2n
3
)
− 1 ' 4β
2
n
3
, (1.16)
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avec βn ¿ 1 pour la vitesse relative du nuage. Nous avons bien un gain en e´nergie, mais au
second ordre en βn. Le gain en e´nergie est ainsi tre`s faible a` chaque collision avec un nuage.
En pratique, ceci est duˆ au fait qu’il y a pratiquemment autant de collisions qui entraˆınent
des pertes d’e´nergie, que de collisions frontales avec gain d’e´nergie :
– dans un choc frontal, l’inhomoge´ne´ite´ magne´tique se dirige vers la particule, cos θ1 =
−1⇒ ∆E/E = βn/(1 + βn), il y a gain d’e´nergie ;
– si au contraire, l’inhomoge´ne´ite´ rattrape la particule, cos θ1 = 1⇒ ∆E/E = −βn/(1 +
βn), il y a perte d’e´nergie.
De plus, le taux d’acce´le´ration est donne´ par :
1
E
dE
dt
=
〈∆E〉
E
rcoll =
4β2
3
rcoll,
ou` rcoll est le taux de collisions du rayon cosmique avec les nuages, donne´ par le libre parcours
moyen entre les nuages L : rcoll = cL . Le temps d’acce´le´ration par le me´canisme de Fermi est
alors : (
1
E
dE
dt
)−1
=
3Lc
4V 2n
.
Avec L ∼ 1 pc, et Vn ∼ 10 km/s, le temps d’acce´le´ration est ∼ 2× 109 anne´es, ce qui limite
d’autant plus l’acce´le´ration par ce processus.
1.3.3.2 Acce´le´ration de Fermi du premier ordre
Le me´canisme de Fermi a e´te´ modifie´ pour tenter de de´crire un processus d’acce´le´ration
plus efficace, comme celui qui aurait lieu dans les supernovae et serait applicable dans d’autres
contextes astrophysiques, du moins ceux pre´sentant des ondes de choc fortes, comme les jets
ou les points chauds des radiogalaxies.
Dans l’exemple classique de la supernova, que l’on ge´ne´ralisera ensuite, l’e´quivalent de
plusieurs masses solaires de matie`re est e´jecte´ durant son explosion, avec une vitesse ∼ 104
km/s, largement supe´rieure a` la vitesse du son dans le milieu interstellaire, ∼ 10 km/s. Une
onde de choc se forme, anime´e d’une vitesse Vc, en amont de l’e´jecta de la supernova ayant
une vitesse Vp. Du point de vue du choc, du gaz provient de la re´gion en amont et se dirige
vers lui avec une vitesse u1 = Vp et une densite´ ρ1, le traverse et s’e´loigne, vers l’aval, avec une
vitesse u2 = Vc − Vp et une densite´ ρ2. La vitesse du choc Vc (ou u1) de´pend de la vitesse Vp
aval amont aval amont
repère en amont
p cVV
repère du choc
ρ ρ
2 1
choc choc
milieu non choqué milieu non choquémilieu choqué milieu choqué
2u  = u − V1 p u  = −V1 c
Fig. 1.28 – Repre´sentation d’une onde de choc avec une vitesse Vc se propageant en amont
d’un fluide en mouvement avec une vitesse Vp, a` gauche dans le repe`re en amont, a` droite
dans le repe`re du choc (d’apre`s [116]).
du piston (l’e´jecta ou le milieu choque´), et du ratio de compression r = ρ2/ρ1 = u1/u2 = γ+1γ−1
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(γ repre´sentant ici la chaleur spe´cifique du gaz) :
Vc = −u1 = r u2,
Vp = u1 − u2 = (r − 1)u2.
Pour le calcul du gain d’e´nergie, on se replace dans le contexte de la the´orie de Fermi,
avec des irre´gularite´s magne´tiques sous forme de nuages en amont et en aval du choc. Le
choc est suppose´ non-relativiste, pour pouvoir faire l’approximation que les particules ultra
relativistes sont distribue´es de fac¸on isotrope en amont et en aval.
Dans ce me´canisme, les angles moyens d’entre´e et de sortie sont distribue´s de la meˆme
fac¸on : le choc a une ge´ome´trie plane, on a donc pour un passage amont/aval13 〈cos θ1〉 =∫ 3pi/2
pi/2 cos
2 θ1 sin θ1d(θ1) = 2
∫ pi
pi/2 cos
2 θ1 sin θ1d(θ1) = −2/3, et pour un passage aval/amont
〈cos θn2〉 =
∫ pi/2
−pi/2 cos
2 θn2 sin θn2d(θn2) = −2
∫ pi/2
0 cos
2 θn2 sin θn2d(θn2) = 2/3. Avec la for-
mule 1.15, on obtient alors :〈
∆E
E
〉
= γ2
(
1 +
(
2βn
3
)2
+
4βn
3
)
− 1 ' 4βn
3
=
4
3
Vp
c
' 4
3
u1(r − 1)
c r
,
les ordres de βn supe´rieurs a` 1 e´tant ne´gligeables. L’ordre 1 est ainsi plus efficace que le
me´canisme pre´ce´dent.
E´valuons maintenant le temps d’acce´le´ration associe´ a` cet ordre. Soit D1/u1 la distance
de confinement de la particule en amont, et D2/u2 celle en aval. D1 et D2 sont les coefficients
de diffusion dans leur re´gion respective. Ces coefficients sont estime´s en posant que le rayon
de Larmor de la particule doit eˆtre plus petit que les irre´gularite´s magne´tiques. Sachant qu’un
coefficient de diffusion est classiquement calcule´ par 13λDv, ou` λD est la longueur de parcours
moyen et v la vitesse de la particule, on a D ≥ rLv3 ' 13 Eβ
2
ZeB . Le temps moyen d’un cycle est
alors donne´ par :
tcycle =
4
c
(
D1
u1
+
D2
u2
) ≥ 4Eβ
2
3ZecB
(
1 + r
u1
).
Le taux d’acce´le´ration e´tant 1E
dE
dt ' 〈∆E〉/Etcycle , le temps d’acce´le´ration est :
τacc ' tcycle 3rc4(r − 1)u1c ≥
E
ZeB
β2
u21
r(r + 1)
r − 1
En conside´rant un gaz monoatomique comple`tement ionise´ (γ = 5/3, d’ou` r = 4) et des
e´nergies de l’ordre de 1018 eV, β ' 1 :
τacc ' 203
E
ZBu21
Pour des champs magne´tiques de l’ordre du µG (typique des galaxies, ou` doivent se trouver
les acce´le´rateurs cosmiques), une vitesse de choc de u1 ∼ 0.1c, pour atteindre 1015 eV, il
faudra ∼2350 ans, et pour atteindre 1018 eV, il faudra environ 2 millions d’anne´es, ce qui est
beaucoup plus raisonnable que plusieurs milliards d’anne´es.
Ce me´canisme semble donc plus efficace pour expliquer l’acce´le´ration des rayons cos-
miques. Le spectre en e´nergie est de´termine´ par :
13Cette distribution est normalise´e :
R 1
−1 cos θd(cos θ) = −
R pi
0
cos θ sin θd(θ) = 1.
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– l’e´nergie apre`s la traverse´e du choc : En+1 = kEn ;
– la probabilite´ d’e´chappement en aval : Paval = P = 4u1/rv ;
– la probabilite´ de retraverser le choc : Pretour = 1− Paval = Q.
Apre`s n cycles (1 cycle = 2 traverse´es du choc), l’e´nergie de la particule devient E = E0(1 +
∆E/E)n = E0kn, avec E0 l’e´nergie initiale. La probabilite´ de retraverser le choc devient
Pn = (1 − P )n = Qn. Le nombre de particules avec une e´nergie supe´rieure a` E est alors
N = N0Qn. Avec n = ln(N/N0)/ ln(Q) = ln(E/E0)/ln(k), on obtient le spectre en e´nergie :
N = N0(E/E0)m ∝ Em,
avec m = ln(Q)/ ln(k). Le spectre diffe´rentiel est donc :
dN
dE
∝ Em−1.
Avec ln(1+x) ' x si x¿ 1, ce qui est le cas avec P et ∆E/E pour un choc non relativiste :
1−m = 1− ln(1− P )
ln(1 + ∆E/E)
' 1 + P
∆E/E
= 1 +
3c
v(r − 1) '
r + 2
r − 1 ,
si v ' c. Avec r = 4, m = −1, on obtient un spectre diffe´rentiel en E−2, ce qui est compatible
avec les observations.
Les me´canismes d’acce´le´ration seront d’autant plus rapides si le champ magne´tique est
plus grand que celui des galaxies ou des amas de galaxies, ou si la vitesse du choc devient
tre`s grande, comme dans les vents ultra relativistes ge´ne´re´s par des pulsars.
Les RCUHE pourraient ainsi atteindre les e´nergies extreˆmes par acce´le´ration dans les
plasmas magne´tise´s de puissantes sources astrophysiques, comme les points chauds des ra-
diogalaxies. Mais attribuer des sources aux e´ve´nements les plus e´nerge´tiques observe´s est
complique´ du fait de l’absence de contrepartie visible. Certaines solutions plus exotiques
peuvent alors re´pondre au proble`me de localisation des sources de RCUHE, bien qu’elles
restent pour l’instant comple`tement spe´culatives.
1.3.4 Des mode`les plus exotiques
D’autres moyens de produire des RCUHE ont e´te´ imagine´s, qui e´vitent toutes les difficulte´s
d’acce´le´ration et justifient de plus le fait que pour l’instant, il n’y a pas de source clairement
identifie´e dans les directions d’arrive´e des e´ve´nements ultra e´nerge´tiques de´ja` observe´s (cf. [80]
et [63]). Les RCUHE pourraient ainsi provenir de la de´sinte´gration de particules plus lourdes,
dites supermassives ou X. Ces dernie`res seraient elles-meˆmes le re´sultat de la de´sinte´gration
ou l’annihilation de de´fauts topologiques ou de reliques quasi stables provenant de la pe´riode
post-inflation de l’Univers. [113] fait une revue assez de´taille´e des mode`les sommairement
pre´sente´s ici.
Plusieurs conditions basiques sont ne´cessaires a` la re´alisation de ces sce´narios :
– la de´sinte´gration des particules X doit avoir eu lieu re´cemment, les produits (RCUHE)
devant parcourir moins de 100 Mpc a` cause des processus d’atte´nuation d’e´nergie que
nous avons de´ja` vu ;
– la masse de ces particules doit eˆtre bien plus grande que 1020 eV pour produire des
RCUHE ; cette condition est satisfaite par les the´ories de Grande Unification, qui pre´-
voient des masses de ∼ 1024 eV ;
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– le rapport densite´/temps de de´sinte´gration des particules X doit finalement eˆtre com-
patible avec le flux observe´ des RCUHE.
Les particules supermassives peuvent donc the´oriquement eˆtre produites par :
des de´fauts topologiques : le rayonnement, l’interaction ou l’effondrement de de´fauts to-
pologiques produisent des particules X, qui, a` cause de leur temps de vie tre`s court, se
de´sinte`grent imme´diatement. Les de´fauts topologiques, comme les monopoˆles magne´-
tiques (des singularite´s ponctuelles) et les cordes cosmiques (singularite´s a` 1 dimension),
sont des “restes” des brisures de syme´trie qui sont apparus pendant les transitions de
phase de l’Univers primordial. De l’e´nergie est relaˆche´e sous la forme de particules X
lorsque deux cordes cosmiques s’entrecroisent (ce qui peut former des boucles qui fi-
nissent par s’effondrer en produisant d’autres particules), et/ou par l’annihilation de
d’e´tats lie´s monopoˆle-antimonopoˆle (monopoˆlonia). Le flux des RCUHE est relie´ au
taux de production, lui meˆme de´pendant de la densite´ des de´fauts nX et de leur taux
de re´action. Les densite´s de ces de´fauts sont tre`s difficiles a` pre´dire, car encore peu de
choses sont connues sur les transitions de phase. Le taux de production est cependant :
dnX
dt
=
Q0
mX
(
t
t0
)p−4
ou` t le temps de Hubble, Q0 est le taux d’e´nergie injecte´e sous la forme de particules
X de masse mX par unite´ de volume a` notre e´poque et t0 est donc l’aˆge pre´sent de
l’Univers. p est une constante dont la valeur de´pend du mode`le de de´fauts topologiques
utilise´.
des reliques me´tastables : ce sont des particules me´tastables supermassives, provenant
d’un champ quantique primordial produit apre`s la phase d’inflation de l’Univers. Le
temps de vie de ces reliques doit eˆtre de l’ordre de l’aˆge de l’Univers, si elles sont
responsables du flux de RCUHE observe´ aujourd’hui. Comme les monopoˆlonia, ces
reliques doivent s’agglome´rer par effet gravitationnel et agir comme une composante
de la matie`re noire froide. Elles s’accumuleraient dans les halos galactiques [111], et
seraient donc distribue´es syme´triquement autour du Centre Galactique, ce qui induirait
une le´ge`re anisotropie dans cette direction, et supprimerait alors la coupure GZK. Le
flux des RCUHE est ici relie´ au taux de de´sinte´gration :
dnX
dt
=
nr
τ
ou` τ est le temps de vie de la relique et nr la densite´ de particules reliques, calcule´e
graˆce a` la densite´ critique de l’Univers ρc = 1.05 × 10−5h2GeV cm−3 (avec h la valeur
actuelle de la constante de Hubble en unite´s de 100 km/s/Mpc) :
nr =
ρc(ΩXh2)
mX
,
ΩXh2 e´tant la densite´ moyenne de masse des particules reliques. [113] donnent une
limite infe´rieure a` ce taux de de´sinte´gration pour expliquer le flux de RCUHE a` 100
EeV : dnX/dt ≥ 10−46 cm−3/s. Ainsi, pour une valeur maximum de ΩXh2 ' 1, et
mX = 1025 eV, on obtient un temps de production de ∼ 3 × 1017 anne´es. Ce qui
pose proble`me puisque l’aˆge de l’Univers est d’environ 13,7 milliards d’anne´es. Pour
compenser cela, il faudrait donc que ΩXh2 ∼ 4× 10−8 pour expliquer les flux actuels.
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L’ide´e commune a` tous ces mode`les est que la de´sinte´gration de la particule supermassive
re´sultante produit des leptons et une paire quark-antiquark, ces derniers s’hadronisant en
me´sons et en nucle´ons. Ces jets de hadrons (surtout des pions) produisent alors une cascade
de photons, neutrinos et leptons charge´s, qui avec la petite fraction de protons et de neutrons
(∼ 5%), ont tous des e´nergies ∼ mx. La signature de ces mode`les dits “top down” serait donc
la mesure d’un exce`s de flux de photons au-dessus de 1020 eV et la de´tection de neutrinos
ultra e´nerge´tiques au-dessus de 1019 eV. Mais jusqu’a` aujourd’hui, il n’y a pas de ve´ritable
preuve expe´rimentale ([44], [35]).
[110] ont de plus montre´ que le flux de photons pre´dit par plusieurs mode`les de de´fauts
topologiques (avec mX ≥ 1025 eV, et des champs magne´tiques de B ≥ 1nG) exce´dait celui
du fond diffus de photons observe´ a` 100 MeV.
Les diffe´rentes mesures et observations ne peuvent aujourd’hui permettre de trancher
parmi les diffe´rentes possibilite´s existant pour produire des particules d’e´nergie extreˆme.
Les observations provenant des expe´riences en satellites comme Chandra-X, GLAST tre`s
bientoˆt ou Constellation-X dans le futur vont permettre de mieux comprendre la physique
re´gissant les objets astrophysiques de l’Univers, et ainsi contraindre les diffe´rents mode`les
d’acce´le´ration existant aujourd’hui. Cela confirmera ou infirmera ce type de mode`les, et le
cas e´che´ant, permettra de concentrer les e´tudes vers le domaine des particules supermassives
provenant des de´fauts topologiques ou de reliques post-inflation.
Ajoutons a` cela l’accumulation de donne´es relatives aux cosmiques de ultra haute e´nergie
qui est et sera faite dans les anne´es a` venir par Auger, EUSO et OWL, qui permettra d’une
part de re´pondre de´finitivement de manie`re statistique au proble`me de la pre´sence de la
coupure GZK dans le spectre des rayons cosmiques, et d’autre part d’identifier les sources des
RCUHE. L’identification de la nature des RCUHE donnera des indices supple´mentaires sur
leur mode de production, et pourra peut eˆtre contraindre les valeurs des champs magne´tiques
dans le cas de particules charge´es.
Cependant, la de´tection sur Terre et la reconstruction de la direction d’arrive´e et de
l’e´nergie de ces RCUHE passent tout d’abord par une bonne compre´hension ge´ne´rale des
cascades de particules qu’ils induisent dans l’atmosphe`re.
Chapitre 2
Les gerbes atmosphe´riques
12 km
6 km
électrons/positrons
photons
muons
Fig. 2.1 – Une gerbe atmosphe´rique simule´e avec MOCCA (1019 eV). Les lignes bleues
correspondent aux trajectoires des muons, celles en vert aux photons et celles en rouge aux
e´lectrons et positrons
Apre`s avoir traverse´ l’espace depuis leur source et surve´cu a` leurs multiples rencontres
avec les photons inter-galactiques du fond diffus, certains rayons cosmiques vont finalement
disperser le reste de leur e´nergie en entrant dans l’atmosphe`re terrestre.
Chaque cosmique va initier une cascade atmosphe´rique : ils interagissent avec les noyaux
des mole´cules d’air, cre´ant d’autres particules qui interagissent e´galement avec l’air ou se
de´sinte`grent. Cela de´clenche une re´action en chaˆıne, qui produit une avalanche de particules
secondaires, qui se de´veloppe jusqu’au sol pour des cosmiques de tre`s haute e´nergie (ge´ne´-
ralement > 1015 eV, cf. fig. 2.1). Le rayon cosmique initial est alors appele´ particule primaire.
La figure 2.1 montre que les simulations sont capables de rendre le comportement des
gerbes dans l’atmosphe`re, graˆce a` la connaissance de ce milieu et des diffe´rentes interactions
qui s’y produisent. Nous allons ainsi de´terminer certaines observables qui vont nous permettre
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de reconstituer la trajectoire et l’e´nergie du primaire.
2.1 L’atmosphe`re terrestre
Le milieu dans lequel des particules se propagent de´termine l’intensite´ des interactions
particules-matie`re. Il est donc ne´cessaire de connaˆıtre les principales caracte´ristiques de l’at-
mosphe`re, comme sa composition chimique et sa densite´, pour pouvoir de´crire correctement
tous les processus entrant en jeu et le de´veloppement de la gerbe.
Ainsi, les gerbes atmosphe´riques sont largement influence´es par les conditions me´te´o-
rologiques. En changeant ces conditions, les caracte´ristiques de la gerbe vont e´galement varier.
Par exemple, de tempe´ratures plus hautes a` la hauteur de production des pions entraˆınent
des densite´s plus faibles, et donc un plus grand nombre de muons au sol a` cause des taux de
de´sinte´gration des pions charge´s qui augmentent (cf. section 2.2.7).
2.1.1 Les diffe´rentes couches
L’atmosphe`re terrestre s’e´tend sur plusieurs centaines de km autour de la Terre. Il est
important de savoir dans quelles couches se propagent les cascades atmosphe´riques, pour
pouvoir de´terminer la densite´ du milieu dans laquelle elles se de´veloppent.
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Fig. 2.2 – Les diffe´rentes couches de l’atmosphe`re [141]. Les valeurs sont donne´es pour le
mode`le standard ame´ricain, mais les diffe´rentes divisions restent valables pour chaque mode`le
atmosphe´rique. Le de´veloppement d’une cascade atmosphe´rique est sche´matise´ sur la droite.
Notre atmosphe`re est une enveloppe gazeuse dont 90% de la masse est accumule´e dans
les 18 km asl1. Seulement 1% de la masse se trouve au dessus de 32 km asl.
Pour pouvoir la de´crire, on la divise ge´ne´ralement en plusieurs re´gions selon les diffe´-
rences de tempe´rature ou de composition. Jusqu’a` 80 km, la masse mole´culaire moyenne est
pratiquement constante, c’est l’homosphe`re. Au-dessus, dans l’he´te´rosphe`re, les atomes et les
1asl (Above SeaLevel) : altitude au-dessus du niveau de la mer.
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mole´cules lourds se concentrent au fond de la couche, alors que les gaz les plus le´gers flottent
en haut.
L’homosphe`re se de´compose en plusieurs couches :
• la troposphe`re (jusqu’a` ∼ 10 km asl, ou` la pression est de 250 hPa a` cette limite
(tropopause), sachant qu’au sol elle est 1013 hPa) : elle repre´sente les 5/6 de l’atmo-
sphe`re terrestre. L’air y contient de la vapeur d’eau et du gaz carbonique , des poussie`res
(surtout de 0 a` 3 km). La tempe´rature s’y abaisse progressivement (6.5 C˚ par 1000
m) jusqu’a` ∼ −75 C˚. C’est le sie`ge des e´ve´nements me´te´orologiques (nuages, orages,
etc...) ;
• la stratosphe`re (a` la stratopause, ∼ 50 km asl, la pression est de ∼1 hPa) : elle com-
prend des couches de tempe´ratures diffe´rentes dont l’une est riche en ozone. L’absorp-
tion du rayonnement ultra-violet du Soleil la re´chauffe et transforme une infime partie
de l’oxyge`ne (1 mole´cule/1 million) en ozone. La couche d’ozone prote`ge la Terre des
radiations ultraviolettes ne´fastes a` la vie ;
• la me´sosphe`re (jusqu’a`∼ 80 km asl) : couche limite´e par lame´sopause. Les tempe´ratures
y chutent avec l’augmentation de l’altitude jusqu’a` environ -100˚ C. C’est la plus froide
des couches atmosphe´riques. Il y fait assez froid pour geler la vapeur d’eau en nuages
de glace. C’est e´galement dans cette couche que beaucoup de me´te´ores se consument
lorsqu’ils entrent dans l’atmosphe`re terrestre.
Quant a` l’he´te´rosphe`re, elle regroupe :
• la thermosphe`re : sous l’action des rayons UV et X du Soleil, les mole´cules de l’air y
sont de´compose´es, et la chaleur de´gage´e fait augmenter la tempe´rature (a` 150 km, on
atteint 360˚ C, et a` 300 km, 700˚ C). Dans sa partie supe´rieure, la tempe´rature passe de
∼350 a` 1700˚ C, en fonction de l’activite´ solaire. Cette couche se de´compose elle-meˆme
en :
– l’ionosphe`re (∼80 a` 350 km) : cette couche est ionise´e par le rayonnement solaire, et
est le sie`ge des aurores polaires. Elle est subdivise´e en 3 couches qui permettent les
te´le´communications en re´fle´chissant les ondes radios de longue, moyenne et courte
longueurs d’onde ;
– la me´tasphe`re (∼350 a` 500 km) : couche dans laquelle l’ISS, avec EUSO, est en orbite
a` 400 km ;
– la protosphe`re (∼500 a` 800 km)).
• l’exosphe`re (& 1000 km) : couche la plus e´leve´e de l’atmosphe`re. Les atomes les plus
le´gers e´chappent lentement a` la pesanteur terrestre et s’e´vadent vers l’espace inter-
plane´taire. L’hydroge`ne et l’he´lium sont les composants principaux et sont seulement
pre´sents a` des densite´s extreˆmement faibles. C’est la zone ou` beaucoup de satellites
gravitent autour de la Terre.
La me´tasphe`re, la protosphe`re et l’exosphe`re ne sont pas repre´sente´es sur la figure 2.2.
Les gerbes atmosphe´rique se de´veloppent dans les 50 premiers km asl, c’est-a`-dire a` partir
de la stratopause. Le maximum de la gerbe (ou` le nombre de particules est maximum) se
trouve dans les 5 premiers km asl, pour des gerbes initie´es par des cosmiques de ultra haute
e´nergie (cf. figure 2.2). Cela signifie que le principal du de´veloppement se passe dans les 10
derniers km traverse´s par la cascade.
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2.1.2 Composition chimique
La composition chimique de l’air est donc pratiquement constante jusqu’a` la me´sopause
(∼ 80 km asl, cf. fig. 2.2). Cela va permettre de simplifier les calculs de de´veloppement des
gerbes atmosphe´riques, ou` elle intervient par sa masse mole´culaire M .
L’air sec est constitue´ a` 78.08% du volume (75.537% en poids) d’azote mole´culaire (N2),
de 20.95% (23.178%) d’oxyge`ne mole´culaire (O2), de 0.93% (1.283%) d’argon (Ar) et de
0.036% de gaz carbonique (CO2) (0.0124% de C en poids) . De faibles quantite´s d’autres gaz
sont e´galement pre´sents :
Compose´ chimique % en volume Compose´ chimique % en volume
Ne (ne´on) 18× 10−4 O3 (ozone) 4× 10−6
He (he´lium) 5× 10−4 SO2 (anhydride sulfureux) 5× 10−5
Kr (krypton) 1.1× 10−4 Xe (xe´non) 9× 10−6
CH4 (me´thane) 1.7× 10−4 CO (monoxyde de carbone) 8× 10−6
H2 (hydroge`ne gazeux) 6× 10−5 NO2 (dioxyde d’azote) 2× 10−6
N2O (oxyde nitreux) 3× 10−5 NH3 (ammoniaque) 6× 10−7
Tab. 2.1 – Proportions en volume des gaz minoritaires pre´sents dans l’atmosphe`re (non
exhaustif). Ces proportions peuvent varier d’une source a` l’autre, ici [141].
Avec les constituants majoritaires, on obtient une masse mole´culaire moyenne de Mair =
28.96 g/mol. La masse atomique moyenne (nume´ro atomique moyen) est respectivement 14.65
(7.31), ce qui donne un ratio Z/A = 0.499 (tre`s utilise´ dans les calculs de pertes d’e´nergie).
L’atmosphe`re contient e´galement de la vapeur d’eau en quantite´s et densite´s tre`s va-
riables suivant la latitude, l’altitude et la situation me´te´orologique (glace, nuageuse, pluie,
brouillard, etc...), et des ae´rosols (particules solides en suspension) qui ne se de´posent que
tre`s lentement au gre´ des de´placements des masses d’air. Les ae´rosols influencent surtout les
e´missions radiatives lors du de´veloppement longitudinal de la gerbe (cf. sections 3.2.3.2 et
3.2.2). La composition et la densite´ de l’atmosphe`re a` diffe´rentes altitudes doivent donc eˆtre
mesure´es a` chaque prise de donne´es des te´lescopes a` fluorescence.
2.1.3 La densite´
Connaissant la masse molaire de l’air, nous pouvons maintenant de´terminer la densite´
de l’atmosphe`re pour les diffe´rents calculs de pertes d’e´nergie et les simulations de gerbes
atmosphe´riques. La loi des gaz parfaits peut eˆtre utilise´e pour l’air :
ρ(h) =
P (h)Mair
T (h)R
(2.1)
ou` Mair est la masse molaire, T la tempe´rature, P la pression et R = 8.314 J K−1mol−1=
kNA. Ainsi, au niveau de la mer avec P = 1015 hPa et T = 293 K, ρ = 1.21 kg/m3.
La figure 2.3 montre les variations de pression, tempe´rature et densite´ sur plusieurs di-
zaines de jours. La pression et la tempe´rature ont e´te´ mesure´es au sol sur le site argentin
d’Auger2, et la densite´ est calcule´e graˆce a` la formule 2.1. Le facteur K est juste un facteur
2Ces donne´es sont re´gulie`rement enregistre´es au Centre de Calcul de Lyon et sont accessibles aux membres
d’AUGER :
/afs/in2p3.fr/group/pauger/datamon00/Raid/monit/Weather/
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Fig. 2.3 – Les pression (en haut), tempe´rature et densite´ (en bas) en fonction du nombre de
jours depuis le 1er janvier 2004 jusqu’au 14 fe´vrier 2004. Comme le montre la figure du bas, les
variations de densite´ suivent celles de l’inverse de la tempe´rature, au facteur de normalisation
K pre`s.
de normalisation de l’inverse de la tempe´rature par rapport a` la densite´, ajuste´ pour la com-
paraison. Les variations relatives de pression e´tant plus faibles et plus lentes que celles de
tempe´rature, les variations de la densite´ sont tre`s proches de celles de 1/T . Ceci est utile
pour simplifier l’e´tude des effets des conditions atmosphe´riques sur la de´tection des cascades,
du moins dans un premier temps, pour de´terminer dans quelles mesures ces conditions inter-
viennent .
Densité (kg/m )3
Fig. 2.4 – Taux d’e´ve´nements en fonction de la densite´ : ces e´ve´nements se´lectionne´s dans la
pe´riode janvier-fe´vrier 2004 sont de basse e´nergie.
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La figure 2.4 repre´sente l’histogramme des densite´s lie´es aux e´ve´nements enregistre´s du-
rant les mois de janvier et fe´vrier 2004. Ces e´ve´nements sont des e´ve´nements dits “TOT”
(cf. section 3.2.3.5) a` 3 stations, avec des e´nergies typiquement infe´rieures a` 2 EeV. Un ajus-
tement line´aire effectue´ sur les points de cet histogramme montre que le nombre d’e´ve´nements
diminue avec la densite´ qui augmente. Cet effet peut en partie eˆtre explique´ par la diminution
du rayon de Molie`re (cf. section 2.4.5), en conjugaison avec d’autres effets : la gerbe s’e´talant
moins loin late´ralement, moins de particules traversent les cuves, et le seuil de de´tection peut
ne pas eˆtre de´passe´.
Cette figure montre l’influence que peuvent avoir la densite´ (ou la tempe´rature) et les
autres caracte´ristiques atmosphe´riques sur la de´tection d’une cascade au sol. L’e´tude de
l’effet de la tempe´rature sur l’acceptance d’Auger de´bute et est pre´sente´e plus en de´tails
dans [145].
2.1.4 La profondeur atmosphe´rique
Dans le de´veloppement d’une gerbe dans l’atmosphe`re, une grandeur caracte´rise la lon-
gueur traverse´e par la cascade dans la matie`re, depuis la premie`re interaction du primaire
avec les noyaux d’air. Cette grandeur, utilise´e pour de´crire les caracte´ristiques d’une cascade,
est l’e´paisseur d’atmosphe`re X traverse´e, ou plus exactement la profondeur atmosphe´rique
verticale (en g/cm2), qui de´pend de la densite´ :
Xv(h) =
∫ ∞
h
ρ(z)dz. (2.2)
ρ(h) repre´sente la densite´ de l’atmosphe`re a` l’altitude h. On notera que Xv(h → ∞) = 0 et
Xv(0) ' 1030g/cm2. La densite´ ρ(h) peut alors eˆtre obtenue a` partir de Xv(h) :
ρ(h) = −dXv(h)
dh
. (2.3)
Une autre quantite´ apparaˆıt fre´quemment dans les calculs de cascades, la profondeur
atmosphe´rique longitudinale Xs(h) (cf.3), de´finie comme Xv(h), mais dont le chemin d’inte´-
gration suit l’axe de la gerbe. Une approximation raisonnable, valable jusqu’a` environ θ = 80 ,˚
en est donne´e par la formule suivante :
Xs(h) =
Xv(h)
cos θ
. (2.4)
La profondeur atmosphe´rique va maintenant nous permettre de de´crire l’atmosphe`re en
termes de quantite´ de matie`re traverse´e4.
2.1.5 La mode´lisation de l’atmosphe`re
Les simulations de gerbes atmosphe´riques sont un moyen pre´cieux de mieux comprendre le
de´roulement des cascades dans l’atmosphe`re. Ainsi, en plus de la connaissance des interactions
entrant en jeu, une mode´lisation re´aliste de l’atmosphe`re est ne´cessaire.
Il existe une varie´te´ de mode`les et de parame´trisations pour de´crire l’atmosphe`re ter-
restre. Le mode`le appele´ “US standard atmosphere” est l’un de ceux les plus utilise´s, base´
sur des donne´es expe´rimentales (voir les re´fe´rences dans [21]). Ce mode`le est de´crit par la
parame´trisation de Linsley, et est utilise´ par les simulations AIRES [21] et CORSIKA [24].
3
s signifie slant, incline´.
4Le terme de grammage de´signera e´galement la profondeur atmosphe´rique traverse´e.
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Le mode`le dit de Linsley permet un de´coupage en tranches de l’atmosphe`re, afin de
prendre en compte la variation de tempe´rature. Ce mode`le est valable pour h < hmax = 112.8
km. On conside`re la densite´ comme nulle au-dessus de hmax. Cette approximation simplifie
les algorithmes de simulation. Elle est justifie´e puisqu’elle affecte une zone place´e bien au-
dessus de la re´gion ou` les cascades commencent a` se de´velopper, vers 50 km asl. Comme nous
l’avons vu, la masse mole´culaire peut alors eˆtre conside´re´e comme constante. Typiquement,
l’atmosphe`re est divise´e en 5 couches, comprises entre hl et hl+1, ou` l repre´sente le nume´ro
de couche, avec h1 = 0 et h6 = hmax. On de´crit alors la profondeur atmosphe´rique verticale
Xv(h) de la fac¸on suivante :
Xv(h) =

al + ble−h/cl hl ≤ h < hl+1, l = 1, ..., 4
a5 − b5(h/c5) h5 ≤ h < hmax
0 h ≥ hmax
(2.5)
Les coefficients al, bl et cl doivent eˆtre ajuste´s pour bien rendre compte des donne´es expe´ri-
mentales que l’on veut parame´triser. Un changement d’atmosphe`re peut alors eˆtre effectue´
en changeant seulement les coefficients de la parame´trisation, comme dans [24] et [141], cette
dernie`re de´crivant diverses atmosphe`res d’Argentine en diffe´rentes saisons et conditions.
Un mode`le plus simple, dit isothermique propose la formule suivante pour le calcul de la
densite´ en fonction de l’altitude h (h = 0m au niveau de la mer) :
ρ(h) = ρ0e−gMh/RT , (2.6)
La comparaison du mode`le isothermique et du mode`le de Linsley montre clairement
qu’avec des coefficients approprie´s, ce dernier reproduit bien une atmosphe`re donne´e (cf. fi-
gure 2.5).
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Figure 2.2. Mean molecular
weight of the atmosphere as a
function of the vertical
altitude (US standard
atmosphere [14]). The line is
only to guide the eye.
On the other hand, the density of the air does change considerably with the vertical altitude, as
shown in figure 2.3. The dots are the US standard atmosphere data, taken from reference [14]. The
green full line corresponds to Linsley’s parameterization of the US standard atmosphere [16], also
called Linsley’s atmospheric model or Linsley’s model, which effectively reproduces very accurately
the US standard atmosphere data. The isothermal atmosphere
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was also plotted (dotted red line) for comparison. 'N ‚ and ´ match the corresponding US standard
atmosphere values at sea level.
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Fig. 2.5 – Densite´ de l’air en fonction de l’altitude [21] . Les points repre´sentent les donne´es
de l’US standard atmosphere, la ligne verte le mode`le de Linsley et la rouge en pointille´ le
mode`le isothermique, avec T = 288 K et donc ρ0 = 1.225kg/m3.
La figure 2.6, faite a` partir des parame´trisations de [141], repre´sente la profondeur atmo-
sphe´rique verticale en fonction de l’altitude, pour diffe´rentes atmosphe`res.
Par rapport a` la parame´trisation utilise´e par de´faut5 dans les simulations (cf. section 2.5),
a` une altitude de 1400 m asl (altitude de l’observatoire Auger), il y a des diffe´rences de
5Le mode`le par de´faut est le mode`le US standard atmosphere, note´ US-StdA, avec T = 279.05 K, P = 856.01
hPa et ρ(1400m) = 1.069 kg/m3.
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Fig. 2.6 – Profondeurs atmosphe´riques verticales moyennes pour deux saisons en Argentine,
et pour le mode`le US standard atmosphere. A droite, un agrandissement autour de 1400 m
montre une diffe´rence de grammage entre les deux atmosphe`res, mais pas entre les saisons.
grammage avec les atmosphe`res argentines d’hiver (en bleu, avec une tempe´rature de 278.6
K, une pression de 859.24 hPa et une densite´ de 1.074 kg/m3) et d’e´te´ (en rouge, T = 295.5
K, P = 852.18 hPa, ρ = 1.005 kg/m3).
Les atmosphe`res argentines pre´sentent une diffe´rence de grammage avec le mode`le US-
StdA de 7.7 et 7.9 g/cm2 respectivement. Comme il est pre´cise´ dans [141], les mode`les d’atmo-
sphe`res a` prendre en compte doivent eˆtre repre´sentatifs de l’endroit ou` se trouve le de´tecteur.
Les conditions atmosphe´riques influencent chaque cascade de´tecte´e, et il faudra a` terme en
tenir compte dans sa reconstruction, sous peine de biaiser ses caracte´ristiques (principale-
ment l’e´nergie). Les variations saisonnie`res (moyenne´es) semblent cependant ne pas affecter
le de´veloppement des gerbes [53]. Les diffe´rences de tempe´rature jour/nuit devront quant a`
elles eˆtre prises en compte.
2.2 Les diffe´rentes interactions
Nous de´crivons ici les diffe´rentes interactions entre les mole´cules de l’air et le primaire
et les secondaires. La densite´, le nume´ro et la masse atomiques de l’air sont utilise´s pour
de´crire ces interactions. Une meilleure connaissance de ces processus nous permettra de mieux
comprendre les phe´nome`nes qui se produisent lors du de´veloppement d’une gerbe atmos-
phe´rique. Pour plus de de´tails sur ces processus, on se reportera aux re´fe´rences [50] et [51].
2.2.1 Longueur de radiation
Avant de de´crire les diffe´rentes interactions, nous avons besoin de de´finir une grandeur
caracte´ristique qui de´crit les processus e´lectromagne´tiques : la longueur de radiation.
Les e´lectrons de haute e´nergie perdent essentiellement de l’e´nergie dans la matie`re par
Bremsstrahlung, et les photons de haute e´nergie par production de paires e+e−. La quantite´
de matie`re caracte´ristique traverse´ pour ces interactions est appele´ longueur de radiation,
et est note´ X0 (g cm−2). Comme nous allons le voir par la suite, c’est en meˆme temps les
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7/9 du libre parcours moyen (distance moyenne parcourue par la particule entre deux chocs)
d’un photon interagissant par production de paires, et la distance moyenne sur laquelle un
e´lectron perd 1− e−1 (63.2%) de son e´nergie.
Dans l’air sec, dans des conditions normales de tempe´rature et de pression, la longueur
de radiation vaut :
X0 =
(
4αNAr2e
Z2
A
ln(183Z−1/3)
)−1
' 36.66 g cm−2 (2.7)
NA = 6.02 × 1023 mol−1 est le nombre d’Avogadro. La figure 2.6 montre que l’atmosphe`re
e´quivaut a` ∼ 1030 g/cm2, on obtient alors environ 28 longueurs de radiation pour l’atmo-
sphe`re terrestre (autant que dans 15 cm de plomb) jusqu’au niveau de la mer. A Malargu¨e
(1400 m), avec ∼ 875 g/cm2, on a 24 longueurs de radiations.
2.2.2 Perte d’e´nergie pour les particules plus lourdes
que l’e´lectron
Les particules charge´es mode´re´ment relativistes (au-dela` de quelques MeV) autres que les
e´lectrons (muons, pions charge´s, protons, noyaux, etc...) perdent de l’e´nergie dans la matie`re
principalement par excitation et ionisation. Soit dEdx la perte d’e´nergie moyenne par unite´
de longueur dans un milieu donne´ ayant une densite´ ρ. On de´finit alors le pouvoir d’arreˆt
massique par dEdX =
1
ρ
dE
dx . Cette perte est caracte´rise´e par l’e´quation de Bethe-Bloch :
− dE
dX
= 4piNAr2emec2
Z
A
z2
β2
(
1
2
ln
2mec2β2γ2Tmax
I2(Z)
− β2 − δ
2
)
(MeV cm2 g−1) (2.8)
avec ze la charge de la particule conside´re´e, Z et A (en g/mol) respectivement le nume´ro et
la masse atomique du milieu, I(Z) le potentiel d’ionisation (ou e´nergie d’excitation moyenne)
du milieu (mesure´ pour diffe´rents mate´riaux et parame´trise´ en fonction de Z, ∼ 85.7 eV pour
l’air) et δ la correction pour les effets de densite´ de charge (e´crantage du champ e´lectrique de
la particule incidente dans le milieu, ce qui re´duit les interactions et donc la perte d’e´nergie ; ce
parame`tre de´pend de la densite´ du milieu). Tmax est l’e´nergie cine´tique maximum transfe´rable
a` un e´lectron libre lors d’une unique collision. Cette e´nergie vaut :
Tmax =
2mec2β2γ2
1 + 2γme/M + (me/M)2
, (2.9)
ou` M , β et γ sont respectivement la masse, la vitesse (par rapport a` c) et le facteur de
Lorentz de la particule incidente.
A basse e´nergie, il faut ajouter entre les parenthe`ses de la formule 2.8 −C/Z, pour corriger
l’effet des couches atomiques (la particule a peu de chances d’interagir avec les e´lectrons des
couches profondes).
Pour la suite, on notera K = 4piNAr2emec2 = 0.3071MeV cm2.
2.2.3 Perte d’e´nergie dans des compose´s ou des me´langes
Le pouvoir d’arreˆt d’un me´lange ou d’un compose´ est facilement obtenu a` partir des
e´le´ments constitutifs graˆce a` la loi d’additivite´ de Bragg-Kleemann :
dE
dX
'
n∑
i=1
wi
dE
dX
∣∣∣∣
i
(MeV g cm−2) (2.10)
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ou` wi est la fraction de masse de l’e´le´ment wi = mi/m (
∑
mi = m), et dEdX
∣∣
i
le pouvoir
d’arreˆt de l’e´le´ment i.
Cette loi peut eˆtre utilise´ de la meˆme fac¸on pour d’autres expressions, par exemple
〈Z/A〉 =∑niZi/niAi, ou 1/X0 =∑wi/Xi.
2.2.4 Les e´lectrons et les positrons
Les principales pertes d’e´nergie des e´lectrons et des positrons du MeV au GeV sont
repre´sente´s sur la figure 2.7. Ces interactions sont :
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Fig. 2.7 – Perte d’e´nergie par longueur de radiation X0 dans l’air pour des e´lectrons (traits
pleins) et des positrons (tirets) en fonction de leur e´nergie [56].
Annihilation du positron : lorsqu’un positron a perdu toute son e´nergie cine´tique dans
le milieu dans lequel il se trouve, il va s’annihiler avec un e´lectron suivant :
e+ + e− → 2γ
L’annihilation ayant lieu au repos, on obtient deux photons de 0.511MeV (masse de
l’e´lectron) chacun, e´mis a` 180◦ l’un de l’autre.
Diffusion de Møller : diffusion e´lastique d’un e´lectron sur un e´lectron :
e−e− → e−e−.
Diffusion Bhabha : diffusion e´lastique d’un e´lectron sur un positron (ou l’inverse) :
e+e− → e+e−.
Ionisation et excitation : les e´lectrons interagissent de manie`re pre´ponde´rante avec les
e´lectrons des atomes constituant le milieu traverse´. Si l’e´nergie transfe´re´e par l’e´lectron
incident est supe´rieure a` l’e´nergie de liaison d’un e´lectron de l’atome cible, celui-ci est
expulse´ du corte`ge e´lectronique et il y a ionisation de l’atome :
e− + atome → ion+ + 2e−
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Les e´lectrons atomiques concerne´s sont les e´lectrons fortement lie´s de la couche K. Par
contre, si l’e´nergie transfe´re´e par l’e´lectron incident est exactement e´gale a` la diffe´rence
entre les e´nergies de liaison de 2 couches e´lectroniques de l’atome cible, un e´lectron de
cet atome saute sur une couche moins lie´e et il y a excitation. Les e´lectrons atomiques
concerne´s sont les e´lectrons faiblement lie´s des couches externes.
Les pertes d’e´nergies sont ici de´crites par une formule proche de celle de Bethe-
Bloch, mais modifie´e pour tenir compte du fait que les collisions se font entre particules
de nature identique (masse particule incidente=masse particule cible, et pour l’e−,
particule cible=particule incidente). Pour des e´lectrons relativistes, la perte d’e´nergie
est donne´e par :
− dE
dX
= K
Z
Aβ2
(
1
2
ln
mec
2β2γ2T
2I2(Z)
+
(1− (2γ − 1) ln 2)
2γ2
+
1
16
(
γ − 1
γ
)2)
ou` T = E −me est l’e´nergie cine´tique de l’e´lectron incident. De meˆme, pour les posi-
trons :
− dE
dX
= K
Z
Aβ2
(
1
2
ln
mec
2β2γ2T
2I2(Z)
− β
2
24
(
23 +
14
γ + 1
+
10
(γ + 1)2
+
4
(γ + 1)3
))
.
Rayons δ : les e´lectrons cre´e´s par ionisation avec des e´nergies suffisamment grandes vont
a` leur tour pouvoir ioniser le milieu. Ce sont des e´lectrons (ou rayons) δ (e´galement
knock-on electrons en anglais). La distribution de ces e´lectrons secondaires est :
d2N
dTdx
=
K
2
Z
A
z2
β2
F (T )
T 2
ou` I << T ≤ Tmax est l’e´nergie cine´tique de l’e´lectron produit (Tmax est donne´e par
l’e´quation 2.9). Le facteur F (T ) de´pend du spin de la particule incidente, mais vaut a`
peu pre`s 1 si T << Tmax. Pour des particules de spin 0, F (T ) = (1− β2T/Tmax).
Bremsstrahlung : la particule incidente charge´e est de´vie´e de sa trajectoire par son in-
teraction avec le champ e´lectrostatique des noyaux de la matie`re traverse´e, et chaque
de´viation re´sulte en l’e´mission d’un rayonnement de freinage. La distance entre la tra-
jectoire de la particule et le noyau du milieu doit eˆtre grande devant le rayon nucle´aire,
sinon l’effet n’a pas lieu. Elle joue de plus un roˆle essentiel dans ce processus :
– si cette distance est infe´rieure a` la taille du rayon atomique, le champ agissant sur
la particule pendant le processus de radiation peut eˆtre conside´re´ comme le champ
coulombien d’une charge Ze ponctuelle centre´e sur le noyau ;
– si la distance est de l’ordre du rayon atomique ou plus grande, l’effet d’e´cran du
champ e´lectrique nucle´aire par les e´lectrons atomiques (e´crantage) doit eˆtre pris en
compte.
L’influence de l’effet d’e´cran sur le processus radiatif est de´termine´ par la quantite´ note´e
ici δ :
δ =
136
Z1/3
mec
2
E0
²
1− ² (2.11)
avec E0 l’e´nergie de l’e´lectron, et ² = hνE0 la fraction d’e´nergie du photon e´mis. Plus
l’e´crantage est grand, plus δ est petit, et inversement : pour δ À 1, l’e´crantage est
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conside´re´ comme ne´gligeable, et pour δ ' 0 il est dit total. Selon la formule 2.11, si
l’e´nergie de l’e´lectron est tre`s grande, alors l’e´crantage sera toujours conside´re´ comme
total.
Ainsi, pour 1¿ γ(= E0
mec2
)¿ 1
αZ1/3
, l’effet d’e´cran est ne´gligeable, et la perte d’e´nergie
devient :
− dE
dX
= 4αNAr2e
Z2
A
E0
(
ln
(
2E0
mec2
)
− 1
3
)
,
et a` haute e´nergie (E0 À mec2αZ1/3 ), avec un e´crantage total :
− dE
dX
= 4αNAr2e
Z2
A
E0
(
ln(183Z−1/3) +
1
18
)
=
E0
X0
(1 + b) (2.12)
Avec b = (18 ln(183Z−1/3))−1 = 0.012 que l’on peut ne´gliger, l’e´nergie rayonne´e est
donne´e par E(X) = E0(1 − e−X/X0). Pour une longueur d’interaction parcourue, la
perte d’e´nergie est de 63.2% de l’e´nergie initiale.
Aux basses e´nergies, les e´lectrons et les positrons perdent principalement de l’e´nergie
par ionisation, les autres processus de´crits sur la figure 2.7 ayant des effets beaucoup moins
importants (diffusion de Møller, diffusion Bhabha, annihilation de positron).
Le Bremsstrahlung devient dominant a` partir de l’e´nergie critique, qui est de´finie comme
l’e´nergie a` laquelle les pertes par ionisation et par Bremsstrahlung sont e´quivalentes. Dans
l’air, Ec ' 80 MeV d’apre`s la figure 2.7. Une valeur approximative est donne´e par la formule de
la figure 26.12 de la re´fe´rence [103] a` 10% pour les gaz : Ec = 710MeVZ+0.92 . Pour l’air Ec = 84MeV ,
ce qui est cohe´rent avec la valeur pre´ce´dente.
Au dessus de Ec, les pertes par Bremsstrahlung dominent, et au-dela` de 1 GeV, elles sont
pratiquemment constantes. L’effet d’e´cran est total, et on peut utiliser la formule 2.12.
2.2.5 Les photons
La figure 2.8 montre que les interactions dominantes entre des photons et l’atmosphe`re
terrestre (indique´s par des fle`ches) sont la diffusion Compton et la production de paires (dans
le champ du noyau qui interagit), a` partir de ∼ 25 MeV. Nous allons de´crire ne´anmoins tous
les processus pre´sents sur cette figure.
Diffusion de Rayleigh : diffusion par les atomes ou mole´cules de l’atmosphe`re. La taille
des atomes/mole´cules doit tre`s infe´rieure a` celle de la longueur d’onde du photon.
Rayleigh a montre´ en 1899 que l’intensite´ de cette diffusion est fonction de 1/λ4photon.
Ainsi, les rayonnements de courte longueur d’onde, comme le bleu, sont plus diffuse´s que
ceux de grande longueur d’onde, comme le rouge. Ceci explique la couleur bleue du ciel.
Effet photoe´lectrique : l’e´nergie hν du photon incident est totalement transfe´re´e a` un
e´lectron de la couche interne d’un atome du milieu (photo-e´lectron) :
γ + atome → e− + ion+.
L’e´nergie de l’e´lectron e´jecte´ devient Ee = hν−El, avec El qui correspond a` l’e´nergie de
liaison de l’e´lectron dans l’atome. Le recul du noyau dans ce processus est ge´ne´ralement
ne´glige´. La vacance cre´e´e dans la couche interne est comble´e par un e´lectron issu d’une
couche plus externe. Le surplus d’e´nergie, duˆ au changement de couche d’un e´lectron,
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Fig. 2.8 – Coefficients d’atte´nuation totale des photons dans l’air, calcule´ avec la base de
donne´es de [19], qui permet le calcul de sections efficaces dans diffe´rents e´le´ments ou milieux,
notamment pour le photon dans l’air.
est libe´re´e sous la forme d’un photon X de fluorescence ou est retransmise a` un autre
e´lectron pe´riphe´rique, qui est e´galement e´jecte´ (e´lectron Auger).
Effet Compton : une partie de l’e´nergie du photon incident est transfe´re´e a` un e´lectron
d’une couche pe´riphe´rique :
γ + e− → γ′ + e− ′.
L’e´nergie incidente se trouve donc re´partie entre l’e´lectron Compton et le photon diffuse´.
Il y a diffusion e´lastique sur un e´lectron quasi libre du milieu. La conservation de la
quantite´ de mouvement et de l’e´nergie totale lors de la diffusion du photon d’e´nergie hν
sur un e´lectron au repos permet de calculer l’e´nergie du photon diffuse´ avec un angle θ
par rapport a` sa direction incidente :
hν ′ = hν
1
1 + hν
mec2
(1− cosθ) ,
et l’e´nergie cine´tique de l’e´lectron mis en mouvement :
Ee = hν
hν
mec2
(1− cosθ)
1 + hν
mec2
(1− cosθ) ,
L’angle θ e´tant compris entre 0 et pi (re´trodiffusion), le spectre d’e´nergie des chacune
des particules dans l’e´tat final est continu.
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Effet de mate´rialisation ou cre´ation de paires : l’e´nergie hν du photon incident est to-
talement absorbe´e dans la cre´ation d’une paire e´lectron-positron :
γ → e+ + e−.
Ce processus est suivi d’une annihilation dans laquelle le positron et un e´lectron du
milieu s’annihilent, produisant une paire de photons de 511 keV chacun, e´mis a` 180◦
l’un de l’autre.
La cre´ation de paires provient de l’interaction du photon avec le champ e´lectrique d’une
particule charge´e du milieu :
– dans le cas d’un noyau d’un atome, elle aura lieu si hν & 2mec2 = 1.022 MeV ;
– pour un e´lectron atomique, elle aura lieu si hν > 4mec2 = 2.044MeV ; l’e´lectron
cible sera e´jecte´.
Cependant, l’interaction est plus importante dans le champ coulombien du noyau (le
potentiel e´lectrique du noyau est plus fort que celui d’un e´lectron : Vnoyau(r) = Ze
2
4pi²0r
>
Ve−(r) = e
2
4pi²0r
).
Ce phe´nome`ne est tre`s proche de celui du Bremsstrahlung, et les e´quations de´crivant
ces deux processus sont tre`s proches. De la meˆme fac¸on, il faut e´galement prendre en
compte l’effet d’e´cran, qui est ici caracte´rise´ par :
δ =
136
Z1/3
mec
2
hν
1
²(1− ²) , (2.13)
avec ² = Ehν , et E repre´sentant l’e´nergie d’une des particules de la paire.
Ainsi, pour des e´nergies mec2 ¿ hν ¿ mec2αZ1/3 , l’effet d’e´cran est ne´gligeable (δ À 1), et
la section efficace de production de paires est :
σ = 4αr2eZ
2
(
7
9
ln
2hν
mec2
− 109
54
)
.
Pour des photons d’e´nergie hν À mec2
αZ1/3
(' 36MeV dans l’air), l’e´crantage est total, et
on obtient :
σ = 4αr2eZ
2
(
7
9
ln(183Z−1/3)− 1
54
)
==
1
X0
(
7
9
− b
3
)
Cette relation signifie que la cre´ation de paires devient constante a` haute e´nergie. On
remarquera la similitude de la formule avec celle du Bremsstrahlung pour les e´lectrons
(formule 2.12), ce qui montre bien que les processus mis en oeuvre sont similaires. En
ne´gligeant le terme b/3 :
σ ' 7
9
A
NAX
−1
0 ⇒ X0 =
7
9
A
NA
1
σ
=
7
9
λpaire,
ou` λpaire (en g/cm2) correspond au libre parcours moyen de la production de paires.
2.2.6 Les muons
Les muons de haute e´nergie interagissent avec l’atmosphe`re par ionisation, Bremsstrah-
lung, cre´ation de paires e+e− et par interactions photo-nucle´aires. Ils se de´sinte`grent lorsqu’ils
ne sont plus assez e´nerge´tiques. L’e´nergie totale perdue par un muon traversant une certaine
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Fig. 2.9 – Pouvoir d’arreˆt massique dE/dX (MeV cm2 g−1) pour les muons dans l’air (les
donne´es proviennent de [18]).
quantite´ de matie`re (ici de l’air) est donne´ par la figure 2.9, qui a e´te´ produite avec les donne´es
de [18].
Les pertes d’e´nergie par ionisation sont donne´es par la formule de Bethe-Bloch (formule
2.8). Le calcul des pertes d’e´nergie pour les autres processus peut eˆtre trouve´ dans [127]. En
ge´ne´ral, les pertes d’e´nergie du muon peuvent eˆtre de´crite par :
− dE
dX
= a(E) + b(E)E
ou` a(E) repre´sente la perte d’e´nergie par ionisation, et b(E) la somme des pertes par produc-
tion de paires e+e−, Bremsstrahlung, et celles dues aux re´actions photo-nucle´aires (µ+N →
µ′ + hadrons+X par e´change d’un photon virtuel ).
Les interactions photo-nucle´aires des muons de haute e´nergie sont the´oriquement moins
bien comprises que les processus purement e´lectromagne´tiques. Plusieurs mode`les ont e´te´
de´veloppe´s, mais ce ne sont que des extrapolations des sections efficaces mesure´es graˆce aux
acce´le´rateurs de particules. Les interactions ine´lastiques des muons avec les noyaux de l’air
commencent a` devenir non ne´gligeables a` partir de 100 GeV, mais ces pertes d’e´nergie restent
bien infe´rieures a` celles des autres processus radiatifs (Bremsstrahlung et cre´ation de paires).
La figure 2.9 montre que l’e´nergie critique (a` laquelle les pertes par ionisation et les pertes
dues aux autres effets sont e´gales) est de 1115 GeV, bien supe´rieure a` celle des e´lectrons. La
formule provenant de [103] (Eµc = 7980GeV(Z+2.03)0.879 ) donne une valeur relativement proche ∼ 1112
GeV. Au-dela` de cette e´nergie, la production de paires muoniques est dominante.
Les muons ont des temps de vie relativement grands (τµ = 2.2µs dans le re´fe´rentiel
du muon) et de petites sections efficaces, ils sont tre`s pe´ne´trants dans la matie`re. Au sol, ils
constituent les particules majoritaires des cascades atmosphe´riques ayant traverse´ l’e´quivalent
de plusieurs atmosphe`res (gerbes incline´es a` θ > 60◦, ou X traverse´ > 1800 g/cm2), et sont
relativement faciles a` de´tecter parce qu’ils sont charge´s. Des muons de basse e´nergie peuvent
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ne´anmoins se de´sinte´grer :
µ− → e− + νe + νµ
µ+ → e+ + νe + νµ
}
∼ 100%.
2.2.7 Les hadrons
Les hadrons sont des particules compose´es de quarks. Il existe deux classes de hadrons :
les baryons, constitue´s de 3 quarks (les protons sont compose´s de 2 quarks up et d’un quark
down, les neutrons, d’un quark up et de deux down) et les me´sons constitue´s d’un quark
et un d’antiquark (un pi− comprend un antiquark up et un quark down). Le traitement de
ces particules est plus de´licat car leurs interactions avec des noyaux ne sont pas encore bien
comprises et les mesures de sections efficaces sont encore insuffisantes.
Interaction ou de´sinte´gration ? :
La section efficace de l’interaction entre un hadron et l’air est obtenue en faisant la somme
ponde´re´e des sections efficaces σh−Ni de ce hadron sur chacun des composants de l’air :
σh−air =
3∑
i=1
niσh−Ni ,
avec ni la fraction atomique du composant i. La longueur d’interaction moyenne (ou libre
parcours moyen) est alors donne´e par :
λint =
mair
σh−air
(g/cm2).
La probabilite´ pour qu’un projectile traverse une e´paisseur atmosphe´rique λ sans interagir
est donne´e par :
Pint(λ) =
1
λint
e−λ/λint .
Dans les simulations d’interactions hadroniques, les longueurs de parcours des hadrons sont
choisies au hasard a` partir de cette distribution. Le meˆme traitement peut eˆtre applique´ aux
collisions noyau-noyau, en remplac¸ant la section efficace hadron-noyau par la section efficace
noyau-air σN−air.
Les particules instables, comme les pions charge´s et les kaons, peuvent e´galement se
de´sinte´grer. La longueur parcourue avant leur de´sinte´gration est donne´e par :
` = γτβc =
E
mc2
τβc,
E, m, β et τ e´tant respectivement l’e´nergie, la masse, la vitesse et le temps de vie de la
particule qui se de´sinte`gre. On notera ` la longueur de de´sinte´gration.
Pour de telles particules (y compris pour les muons), il y a compe´tition entre interaction
et de´sinte´gration. La comparaison de leur longueur de de´sinte´gration ` et de leur longueur
d’interaction λ permet de de´terminer ce qui se passera, notamment dans les simulations :
une interaction peut avoir lieu si ` > λρair . D’autres interactions pourront e´galement suivre,
jusqu’a` e´puisement de l’e´nergie.
Dans les simulations d’interactions hadroniques (cf. section 2.5.2), les sections efficaces
sont calcule´es en fonction de l’e´nergie, puis sont utilise´es pour de´terminer les distributions
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de probabilite´s des interactions, et un tirage ale´atoire permet alors de de´cider du destin de
la particule. Nous allons voir qu’un simple calcul permet d’estimer quel processus a le plus
de chances de se re´aliser. La section efficace totale des collisions nucle´aires est donne´e par :
σtot = σe´lastique + σine´lastique.
Le de´veloppement longitudinal d’une gerbe hadronique est caracte´rise´e par la longueur d’ab-
sorption (ou d’interaction) nucle´aire (avec A la masse atomique donne´e en g/mol) :
λa =
A
NA σine´l (g/cm
2),
et on de´signe de la meˆme fac¸on la longueur de collision nucle´aire, avec laquelle on va travailler :
λc =
A
NA σtot (g/cm
2).
σine´l et σtot de´pendent de l’e´nergie et du mode`le d’interactions hadroniques utilise´ (cf.
figure 2.10). Cependant, pour le calcul conside´re´, on suppose qu’a` haute e´nergie λa et λc sont
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Fig. 2.10 – Sections efficaces ine´lastiques hadron-air en fonction de l’impulsion du projectile,
selon diffe´rents mode`les [24]. On se reportera a` la section 2.5.2 pour la description des mode`les.
Dans SYBILL et DPMJet, les kaons ont les meˆmes sections efficaces que les pions.
inde´pendants de l’e´nergie et de l’espe`ce des hadrons conside´re´s, ce qui n’est pas rigoureux,
mais va permettre de fixer les ide´es.
Dans ces conditions et pour des Z supe´rieurs a` 5, λa et λc sont plus grandes que la
longueur de radiation X0, et en particulier pour l’air (Z=7.31), λc = 62 et λa = 90 g/cm2.
Cela signifie qu’il faut plus de matie`re pour stopper un hadron qu’un e´lectron.
Ainsi, sachant que pour interagir avec l’atmosphe`re, un hadron doit remplir la condition
(en conside´rant qu’elle soit relativiste, β ' 1) :
` =
E
mc2
τc >
λc
ρair
⇒ E > λc
ρair
mc2
τc
= ²,
nous pouvons estimer une e´nergie seuil ², connaissant la longueur de collision nucle´aire et
la densite´ de l’air (ρ = 1.2 kg/m3 au niveau de la mer), au-dela` de laquelle la particule va
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particule mc2 (GeV) τc (m) ² (GeV)
µ± 0.1057 658.65 0.08
pi± 0.1396 7.80 9.25
pi0 0.135 2.5× 10−8 2.79× 109
K± 0.4937 3.71 68.75
K0L 0.4977 15.51 16.58
K0S 0.4977 2.67× 10−2 9.63× 103
Tab. 2.2 – Constantes de de´sinte´gration pour diffe´rentes particules.
interagir au lieu de se de´sinte´grer. Le tableau 2.2 donne le temps de vie moyen et cette e´nergie
seuil pour plusieurs particules.
Ce tableau montre logiquement que plus le temps de vie de la particule est long, plus il est
probable qu’elle interagisse (² faible). Les muons arrivant au sol, pour lesquelles l’estimation
de ² est particulie`rement grossie`re, doivent avoir selon ce mode`le des e´nergies supe´rieures a`
80 MeV, ce qui est le cas pour la majorite´ des muons sur la figure 2.13. De meˆme pour les
pions (kaons) charge´s, qui ont en moyenne des e´nergies de 10 GeV (100 GeV).
De´sinte´gration des me´sons :
La de´sinte´gration des pions charge´s pi± produit des muons et des neutrinos :
pi+ → µ+ + νµ
pi− → µ− + νµ
}
∼ 99.99%.
Les de´sinte´grations des kaons charge´s K± produisent une varie´te´ d’e´tats finaux a` deux ou
trois particules. Les canaux de de´sinte´gration avec les rapports d’embranchement les plus
grands sont :
K− → µ− + νµ
K+ → µ+ + νµ
}
∼ 63.43%, K
− → pi− + pi0
K+ → pi+ + pi0
}
∼ 21.13%
Le temps de vie des pions neutres est beaucoup plus court que celui des pions charge´s. Ils
n’interagissent pratiquemment pas et se de´sinte`grent principalement selon le canal suivant :
pi0 → γ + γ (∼ 98.8%).
Pour les kaons neutres, les principaux canaux de de´sinte´gration sont :
KL → pi± + e∓ + νe (38.79%)
KL → pi± + µ∓ + νµ (27.18%)
KL → pi0 + pi0 + pi0 (21.08%)
KL → pi+ + pi− + pi0 (12.58%)6
KS → pi0 + pi0 (31.40%)
KS → pi+ + pi− (68.60%)
Des me´sons η sont e´galement produits, mais en quantite´ moindre. Ils participent e´galement a`
la cascade e´lectromagne´tique. En effet, la de´sinte´gration de η peut produire selon les canaux
6La violation de la syme´trie CP a e´te´ mise en e´vidence en 1964 par l’apparition d’un le´ger taux de de´sinte´-
gration du K0L en deux pions au lieu des modes usuels a` 3 pions [106] :

KL → pi+ + pi− (2.08× 10−3)
KL → pi0 + pi0 (9.42× 10−4)
Les diffe´rentes interactions 65
des photons, des pions charge´s et/ou neutres, des e´lectrons et des positrons.
Interaction des baryons :
Un proton interagit violemment avec un nucle´on du noyau cible. Dans la collision, des
pions de toutes charges et des particules e´tranges sont les principaux produits. Dans le re´fe´-
rentiel du centre de masse, les pions e´mergent en avant et en arrie`re, mais peuvent avoir des
moments transverses de ∼ 300 MeV/c (dans le re´fe´rentiel du laboratoire, ici l’atmosphe`re).
Les nucle´ons et les pions e´mergeant sont tre`s e´nerge´tiques et sont concentre´s dans un coˆne
fin autour la direction de la rencontre lors de collisions tre`s e´nerge´tiques. Chaque particule
secondaire est capable d’initier une autre collision dans le meˆme noyau, si cela est possible
(choc frontal). Le noyau restant se trouve alors dans un e´tat excite´, et peut eˆtre instable. Le
plus souvent, plusieurs fragments nucle´aires s’e´vaporent du noyau, e´mis isotropiquement dans
le re´fe´rentiel du laboratoire, ce sont des fragments de spallation. Des neutrons s’e´vaporent
e´galement du noyau.
Lorsque la particule incidente est un noyau, la collision avec un noyau d’air va produire
des pions, et il ne reste pas grand chose du noyau cible si le choc est frontal, sinon, ce qui
est beaucoup plus probable, seulement quelques nucle´ons interagissent et forment la cascade
de pions. Les deux noyaux se trouvent dans des e´tats excite´s et e´jectent des fragments de
spallation. Les fragments provenant du noyau cible sont des nucle´ons relativistes, qui peuvent
chacun initier une cascade de particules indiscernable dans le lot des autres.
A basse e´nergie (keV au MeV), la perte d’e´nergie est domine´e par les interactions e´lectro-
magne´tiques des particules charge´es lourdes (proton, noyau) avec les e´lectrons des mole´cules
d’air (cf. fig. 2.11).
Fig. 2.11 – Pouvoir d’arreˆt massique dE/dX (MeV cm2 g−1) pour les protons dans l’air [18].
Le neutron est plus pe´ne´trant car il n’est pas soumis a` l’interaction coulombienne, mais
seulement a` l’interaction nucle´aire qui est de courte porte´e. Cependant, les neutrons de haute
e´nergie (À 100 MeV) interagissent dans un milieu comme les hadrons charge´s en de´veloppant
une gerbe hadronique. A plus basse e´nergie, plusieurs interactions sont possibles :
• diffusion e´lastique (re´action dominante pour les neutrons rapides d’e´nergie 0.1MeV .
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E . 10MeV ).
• diffusion ine´lastique : le neutron transfe`re de l’e´nergie au noyau, et le laisse dans un
e´tat excite´.
• capture radioactive : la re´action est n + A → B + γ. Par rapport au noyau A qui
contenait N neutrons, B en contient N + 1. Il y a e´mission d’un photon afin que B
revienne dans un e´tat stable. C’est un processus de basse e´nergie (Eneutron . 1 eV).
• fission : l’absorption du neutron a fait e´clater le noyau en deux fragments plus le´gers
avec e´mission d’un ou plusieurs neutrons : n+A → B + C + xn.
Avec un temps de vie du neutron de 885.7 s (cτ = 2.655 × 108 km), le neutron peut
e´ventuellement se de´sinte´grer : n → p+e−+νe. Il est cependant beaucoup plus probable qu’il
soit capture´ par un noyau avant, apre`s avoir diffuse´ son e´nergie jusqu’a` l’e´nergie thermique.
Les interactions les plus importantes dans le de´veloppement des cascades sont la cre´a-
tion de paires pour les photons et le Bremsstrahlung pour les e´lectrons. Les muons les plus
e´nerge´tiques arrivent eux jusqu’au sol et constituent la composante la plus importante des
gerbes aˆge´es (cf. section suivante). Les hadrons sont eux minoritaires, mais tre`s e´nerge´tiques.
Il est cependant important de prendre en compte tous les phe´nome`nes pre´ce´demment de´crits
pour rendre compte du comportement plus fin, et e´viter les erreurs dans les simulations et
les effets inde´sirables dans la mode´lisation.
2.3 De´veloppement des gerbes dans l’atmosphe`re
L’atmosphe`re se comporte comme un calorime`tre e´lectromagne´tique, c’est-a`-dire qu’elle
va permettre la de´tection de particules de haute e´nergie, et la mesure de l’e´nergie de la
particule incidente par la mesure de l’e´nergie de´pose´e dans l’atmosphe`re.
L’interaction d’un rayon cosmique de haute e´nergie (noyau, nucle´on, photon...) dans l’at-
mosphe`re va donc produire une cascade de particules. Le nombre de particules augmente
jusqu’a` atteindre un maximum puis de´croˆıt, puisque de plus en plus de particules voient
leur e´nergie tomber sous le seuil de production d’autres particules. Plusieurs milliards de
particules arrivent au sol, e´tale´es sur une surface de quelques dizaines de km2.
Les gerbes atmosphe´riques initie´es par des nucle´ons ou des noyaux (dites hadroniques)
peuvent eˆtre divise´es en trois composantes : e´lectromagne´tique, muonique et hadronique
(figure 2.12). Une gerbe initie´e par un photon est principalement compose´e de particules
e´lectromagne´tiques. Une telle gerbe est dite e´lectromagne´tique. La description des gerbes
e´lectromagne´tiques nous permettra d’aborder en meˆme temps les gerbes hadroniques. Les
diffe´rentes interactions ont e´te´ de´crites dans la section pre´ce´dente, nous nous limiterons ici a`
une description purement phe´nome´nologique.
2.3.1 Gerbes e´lectromagne´tiques
Dans une cascade ou une sous-cascade initie´e par un photon de haute e´nergie, la premie`re
interaction est une cre´ation de paires e+e−. Les deux leptons produits vont rayonner d’autres
photons par Bremsstrahlung, qui vont eux-meˆmes produire d’autres paires, et ainsi de suite,
ce qui de´clenche la cascade e´lectromagne´tique. Au contraire, en conside´rant au de´part un
e´lectron/positron de haute e´nergie, le rayonnement de freinage de´clenche la cascade.
La multiplication des particules s’arreˆte lorsque les e´lectrons ne peuvent plus rayonner et
perdent leur e´nergie par ionisation, et les photons ne diffusent plus que par effet Compton.
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Fig. 2.12 – Sche´matisation d’une cascade e´lectromagne´tique [141]. A gauche, les trois com-
posantes cre´e´es par la production de particules sont repre´sente´es. A droite, repre´sentation du
front de la gerbe, qui se de´place le long de l’axe a` une vitesse proche de celle de la lumie`re.
L’observatoire Auger est e´galement sche´matise´.
L’e´lectron Compton e´mis dans ce dernier cas n’a pas non plus assez d’e´nergie pour rayonner :
au maximum Ee = hν 2hν2hν+mec2 , et meˆme si hν À mec2, Ee ' hν . 25 MeV (cf. fig. 2.8),
e´nergie qui reste bien infe´rieure a` l’e´nergie critique de 80 MeV.
A partir de ∼ 5 MeV, les photons peuvent interagir par re´actions photo-nucle´aires (ab-
sorption du photon par un noyau, qui peut e´jecter, selon l’e´nergie, des me´sons, un ou plusieurs
neutrons et/ou des protons), et produire des muons par de´sinte´gration de ces me´sons ou direc-
tement par production de µ±. En proportion, ces e´le´ments restent peu nombreux par rapport
aux autres, les sections efficaces de ces interactions e´tant plus petites que celles e´lectroma-
gne´tiques, de plusieurs ordres de grandeur. La mesure du nombre de muons par rapport au
nombre d’e´lectrons peut alors eˆtre un parame`tre permettant de discriminer un photon pri-
maire d’un hadron, et un noyau le´ger d’un noyau lourd, comme nous allons le voir dans la
section suivante.
2.3.2 Gerbes hadroniques
Si le primaire est un nucle´on ou un noyau, son interaction avec un noyau d’une mole´cule
d’air va produire principalement des pions (pi±, pi0) et des kaons (K±, K0L,S) charge´s et
neutres (cf. fig.2.12). Si le cosmique est un noyau, une partie seulement de ses nucle´ons vont
interagir ine´lastiquement avec la cible, les autres sont dits spectateurs. Le, ou les nucle´ons
ayant participe´ a` l’interaction avec le cosmique sont ge´ne´ralement e´jecte´s du noyau.
Le reste du noyau primaire fragmente´, les nucle´ons et les me´sons produits lors de cette
premie`re collision continuent d’interagir par collisions nucle´aires tant que le permet leur
e´nergie, et forment la partie hadronique de la gerbe. On peut conside´rer que la cascade
hadronique s’arreˆtera lorsque l’e´nergie des pions sera de l’ordre de 10 GeV, et les nucle´ons ne
pourront plus former d’autres pions en dessous d’environ 200 MeV (la masse du pion e´tant
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mpi ' 140 MeV).
Les hadrons de haute e´nergie se trouvent dans le coeur de la gerbe, et alimentent continuel-
lement la partie e´lectromagne´tique de la cascade. Ces hadrons secondaires ont des impulsions
transversales importantes (∼ 350MeV/c). La dimension transversale d’une gerbe hadronique
au niveau du sol n’est en elle-meˆme pas tre`s grande, mais c’est la composante muonique qui
lui est associe´e qui s’e´tale plus loin que ne le ferait une gerbe e´lectromagne´tique (celle-ci est
domine´e par les diffusions multiples a` petit angle, alors que les muons he´ritent de grands
moments transversaux).
Les pions neutres sont la source principale de la composante e´lectromagne´tique de la
gerbe, ils se de´sinte`grent en produisant des photons.
Les pions charge´s qui se de´sinte`grent (cf. section 2.2.7) produisent des muons, et parti-
cipent ainsi a` la composante muonique de la gerbe.
Les kaons, avec leur varie´te´ de canaux de de´sinte´grations, contribuent a` la partie muo-
nique et a` la partie e´lectromagne´tique, directement ou indirectement, par production de pions.
Les muons les plus e´nerge´tiques (quelques GeV, cf. figure 2.13) atteignent la surface de la
Terre a` cause de la dilatation relativiste de leur dure´e de vie (γ × 2.2µs pour un observateur
externe au re´fe´rentiel du muon), et leur faible perte d’e´nergie (∼ 2.5 MeV.cm2/g pour un
muon de 10 GeV, cf. fig. 2.9). Les muons qui se de´sinte`grent alimentent la partie e´lectro-
magne´tique de la gerbe.
2.4 Mode´lisation des gerbes
Au niveau du sol, une cascade d’e´nergie 1020 eV produit quelques 1011 particules, en
comprenant le cœur de la gerbe (). La majorite´ est constitue´ de photons (∼ 86%) de quelques
dizaines de MeV et d’e´lectrons/positrons (∼ 14%) de quelques MeV a` quelques dizaines de
MeV. Le reste (moins de 0.3%) est constitue´ de muons de quelques GeV. Au-dela` d’un rayon
de Molie`re, les proportions changent un peu, et les muons sont un peu plus nombreux (∼ 1%).
On trouve e´galement des hadrons, mais qui ne participent pas de manie`re significative a`
l’e´nergie. Les pertes par ionisation des e´lectrons et positrons sont donc les plus importantes
dans la de´gradation de l’e´nergie de la gerbe. La figure 2.13 montre la contribution en e´nergie
des diffe´rents types de particules de la gerbe au sol.
Le nombre de muons croˆıt comme la gerbe se de´veloppe, passe par un maximum puis
s’atte´nue tre`s lentement car leurs pertes d’e´nergie sont faibles (cf. figure 2.14). En contraste,
le nombre d’e´lectrons diminue rapidement apre`s le maximum car le rayonnement de freinage
et la production de paires abaissent l’e´nergie sous le seuil de l’e´nergie critique (' 80 MeV,
cf. fig. 2.7), apre`s lequel les e´lectrons perdent de l’e´nergie par ionisation.
Il est possible d’obtenir une estimation de l’e´nergie de la gerbe a` partir du nombre de
muons et e´galement a`partir du nombre de particules e´lectromagne´tiques.
2.4.1 Nombre de muons
Conside´rons un proton d’e´nergie E0 initiant une cascade. On fait l’approximation que les
interactions hadroniques ne produisent globalement que des pions. On suppose qu’a` chaque
e´tape n pions sont produits, dont les 2/3 sont des pions charge´s. Les muons seront produits
lorsque les pions atteindront une e´nergie Ed, a` laquelle la de´sinte´gration est plus probable
qu’une interaction, au bout de k e´tapes. Il y aura alors (2n/3)k pions charge´s, chacun d’e´nergie
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protons
Fig. 2.13 – Distributions en e´nergie des particules au sol d’une gerbe initie´e par un proton,
a` 1020 eV et θ = 0◦. La gerbe a e´te´ simule´e avec AIRES 2.6.0 [21], avec un thinning de 10−7
(voir la section 2.5 pour des de´tails sur les simulations).
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protons
Fig. 2.14 – Nombre de particules en fonction de la profondeur atmosphe´rique traverse´e, pour
une gerbe simule´e avec AIRES, a` 1020 eV, a` θ = 60◦.
moyenne E0/nk. On obtient E0/nk = Ed ⇒ k = ln(E0Ed )/ ln(n). En supposant que tous les
pions se sont de´sinte´gre´s, le nombre de muons vaut :
Np
µ± =
(
2
3
n
)k
=
(
2
3
n
) ln(E0/Ed)
ln(n)
=
(
E0
Ed
) ln(2n/3)
ln(n)
∝ (E0)α (2.14)
La multiplicite´ n augmente avec l’e´nergie, et aux tre`s hautes e´nergies, elle est comprise entre
200 et 600. Le nombre de muons est alors respectivement proportionnel a` (E0)0.92 et (E0)0.94.
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Cet effet est important pour distinguer un noyau le´ger d’un noyau lourd. En effet, selon
le principe dit de superposition, un noyau de nume´ro atomique A et d’e´nergie E0 peut eˆtre
conside´re´ comme e´tant e´quivalent a` A nucle´ons, chacun d’e´nergie E0/A. Le nombre de muons
induit est alors :
NAµ± ∝
(
E0
A
)α
A = Np
µ±A
1−α.
Pour un noyau de fer (A = 56), on obtient Nfer
µ± /N
p
µ± ' 1.38 pour n = 200, et Nferµ± /Npµ± '
1.27 pour n = 600. Il y a donc environ 30% de muons en plus pour du fer que pour un
proton avec la meˆme e´nergie. Cette proportion de muons est effectivement ve´rifie´e avec les
simulations de gerbes.
2.4.2 Nombre de photons, e´lectrons et positrons
De simples conside´rations sur le nombre de particules e´lectromagne´tiques produites pen-
dant le de´veloppement de la gerbe peuvent e´galement permettre d’estimer l’e´nergie du pri-
maire.
A chaque interaction hadronique, environ un tiers de l’e´nergie est transfe´re´e dans la
composante e´lectromagne´tique (par les pions neutres). Comme la plupart des hadrons re´-
interagissent, la majeur partie de l’e´nergie se retrouve dans la composante e´lectromagne´tique.
Ainsi, la multiplication rapide des cascades e´lectromagne´tiques fait que les e´lectrons et les
positrons sont les particules les plus nombreuses des gerbes atmosphe´riques. Au final, la
composante e´lectromagne´tique dissipe ∼ 90% de l’e´nergie du primaire. On peut donc poser
que le nombre de particules de cette composante est :
Np
γ, e± =
0.9E0
²
,
ou` ² repre´sente l’e´nergie moyenne d’un e´le´ment e´lectromagne´tique. Avec le principe de su-
perposition, pour un noyau avec A nucle´ons :
NAγ, e± = A
0.9E0/A
²
= Np
γ, e± .
Ainsi pour un noyau, par rapport a` un proton, le nombre de particules e´lectromagne´tiques
reste sensiblement le meˆme, alors que le nombre de muons augmente.
Les particules e´lectromagne´tiques d’une gerbe transportent donc la grande majorite´ de
l’e´nergie, et la mesure de leur nombre, directe ou indirecte (par la technique de fluorescence
par exemple, cf. chapitre suivant), permet d’en obtenir une estimation juste et pre´cise. A
contrario, le nombre de muons n’est pas aussi efficace : concre`tement, l’e´nergie ne peut eˆtre
relie´e au nombre de particules que graˆce aux simulations ; or, le nombre de muons variant
d’un mode`le d’interactions hadroniques a` un autre, et ces muons transportant moins de 5
% de l’e´nergie, une faible variation dans le nombre de muons produits entraˆıne une erreur
importante sur l’e´nergie.
2.4.3 Profil longitudinal et Xmax
Le nombre de particules produites de´pend naturellement de la profondeur atmosphe´rique
traverse´e : c’est le profil longitudinal de la cascade, qui repre´sente son de´veloppement dans
l’atmosphe`re.
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Ce profil est mesure´ par la lumie`re de fluorescence e´mise le long du parcours dans l’atmo-
sphe`re : les particules secondaires de la cascade ionisent et excitent les atomes d’azote, qui en
retour e´mettent des photons de fluorescence (dans le proche UV) en revenant dans leur e´tat
fondamental. Un de´tecteur de fluorescence (description au chapitre suivant) peut alors suivre
le cheminement de ce spot de lumie`re qui descend le long de l’axe de la gerbe. L’intensite´
de la lumie`re re´colte´e refle`te son profil longitudinal, dont l’inte´grale donne l’e´nergie de´pose´e
dans l’atmosphe`re (cf. fig. 2.15).
Fig. 2.15 – Profil longitudinal de l’e´ve´nement a` 3 × 1020 eV enregistre´ par le de´tecteur de
fluorescence Fly’s Eye [79].
La formule de Gaisser-Hillas de´crit alors ce profil et permet d’extraire par ajustement des
donne´es les principales caracte´ristiques de la gerbe :
N(X) = Nmax
(
X −X0
Xmax −X0
)Xmax−X0
λ
e
Xmax−X
λ (2.15)
avec λ = 70 g/cm2. Nmax est le nombre maximum de particules durant le de´veloppement de
la gerbe, Xmax, la profondeur atmosphe´rique a` laquelle le nombre de particules vaut Nmax
et X0 celle de la premie`re interaction. Apre`s Xmax, le nombre de particules secondaires com-
mence a` diminuer, de plus en plus de particules passant sous le seuil de l’e´nergie critique, et
donc ne se multipliant plus.
La figure 2.16 montre la de´pendance logarithmique de Xmax en fonction de l’e´nergie,
obtenue avec des gerbes atmosphe´riques simule´es avec AIRES et le mode`le d’interactions
hadroniques QGSJet (cf. section 2.5). L’observatoire Auger se trouve a` une profondeur atmo-
sphe´rique (∼ 875 g/cm2, soit ∼ 1400 m asl) qui correspond aux valeurs de Xmax des gerbes
de ultra haute e´nergie. Le site d’Auger Sud a en effet e´te´ choisi pour ses conditions clima-
tiques exceptionnelles, ainsi que pour son altitude, qui permet d’e´chantillonner les gerbes au
plus fort de leur de´veloppement.
2.4.4 Un “toy model”
Un mode`le assez simple duˆ a` Heitler [49] illustre sommairement les e´tapes du de´velop-
pement des cascades atmosphe´riques. Ce mode`le est en ge´ne´ral applique´ aux gerbes e´lectro-
magne´tiques, mais peut aussi bien applique´ aux gerbes hadroniques, de la meˆme fac¸on que
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Fig. 2.16 – Xmax en fonction de l’e´nergie. Ces valeurs proviennent de gerbes simule´es avec
AIRES, pour deux primaires (a` gauche : fer en bleu et en bas, proton en rouge et en haut ; a`
droite : me´lange), pour plusieurs angles ze´nithaux (0◦ ≤ θ < 72◦), a` l’altitude d’Auger. Les
barres d’erreur repre´sentent la vraie dispersion dans chaque bin. L’ajustement line´aire sur le
me´lange des primaires donne : Xmax = 52.9 log(E)− 262.3.
nous avons calcule´ le nombre de muons. La figure 2.17 est un diagramme montrant la multi-
plication des particules apre`s chaque interaction, de longueur (de collision, ou de radiation)
λ . Chaque segment repre´sente une particule, et a` chaque intersection, l’e´nergie est divise´e,
emporte´e par les n particules re´sultantes (2 pour les processus e´lectromagne´tiques).
λ
Fig. 2.17 – Mode`le simple de cascade atmosphe´rique [49].
Apre`s X/λ embranchements, le nombre de segments/particules est de :
N(X) = nX/λ.
A la profondeur X, l’e´nergie par particule est E(X) = E0/N(X). La multiplication de parti-
cules continue jusque celles-ci atteignent une e´nergie critique Ec en dessous de laquelle elles
ne produisent plus d’autres particules, mais perdent seulement de l’e´nergie, sont absorbe´es
ou se de´sinte`grent.
Selon ce mode`le, le nombre maximum de particules est N(Xmax) = E0/Ec, d’ou` :
N(Xmax) =
E0
Ec
= n
Xmax
λ ⇒ Xmax = λlog n log (E0) + cste
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Il est ge´ne´ralement donne´ que Xmax augmente de 55 g/cm2 par de´cade d’e´nergie, ce que
l’on retrouve approximativement graˆce a` l’ajustement line´aire effectue´ sur le sche´ma de droite
de la figure 2.16 (me´lange fer-proton), qui donne ∼ 53g/cm2.
Xmax de´pend donc de l’e´nergie et de la nature du primaire. Toujours selon le principe
de superposition, le nombre de particules au maximum de la gerbe reste a` peu pre`s le meˆme
pour un noyau de A nucle´ons par rapport a` un proton (Nmax ∝ AE0A ), alors que son Xmax
est de´cale´ de −55 log(A). La cascade d’un noyau lourd se de´veloppe donc en moyenne plus
rapidement que celle d’un proton de meˆme e´nergie.
On obtient un de´calage d’environ −100 g/cm2 pour un noyau de fer, conforme´ment a` ce
que donne le de´calage entre les courbes bleu et rouge de la figure 2.16. Ce de´calage diminue
cependant avec l’e´nergie qui augmente.
2.4.5 Profil late´ral
Les gerbes atmosphe´riques ont un certain de´veloppement late´ral, qui est en grande partie
duˆ aux diffusions de Coulomb. La diminution rapide de la densite´ de particules a` partir du
cœur de la gerbe va permettre de caracte´riser ces grandes gerbes.
Diffusions multiples de Coulomb :
Le front d’une cascade atmosphe´rique est ge´ne´ralement repre´sente´ par un disque le´ge`-
rement courbe´ et relativement fin de particules (quelques me`tres), avanc¸ant a` une vitesse
proche de celle de la lumie`re, perpendiculairement a` l’axe de la gerbe (cf. sche´ma de droite
de la figure 2.12).
L’e´largissement late´ral des particules dans ce front de gerbe n’est pas seulement duˆ aux
de´viations induites par la production de paires et le Bremsstrahlung. Il est ne´cessaire d’inclure
les diffusions multiples de Coulomb, car ce sont elles qui sont responsables de la majeure partie
de l’e´largissement late´ral des gerbes e´lectromagne´tiques : les particules charge´es interagissent
tout au long de leur trajectoire dans le champ coulombien des noyaux et des e´lectrons du
milieu. Chaque diffusion individuelle se fait la plupart du temps a` tout petit angle, mais
l’accumulation de ces diffusions peut conduire a` une de´viation totale de l’ordre du degre´, et
plus a` basse e´nergie (la de´viation est inversement proportionnelle a` l’e´nergie, ou l’impulsion
selon la formule 2.16).
La distribution de cet angle de de´viation θplan est de´crite par la the´orie de Molie`re. C’est
une distribution centre´e sur 0, qui a une partie centrale (98% du total) qui peut eˆtre ap-
proche´e par une gaussienne. θplan est la projection de l’angle θespace sur un plan, et pour de
petits angles : θ2espace = θ
2
x, plan + θ
2
y, plan ' 2θ2plan ⇒ θplan = 1√2θespace.
La distribution de l’angle projete´ est donne´e par :
P (θplan)dθplan =
1√
2piθ0
exp
(
−θ
2
plan
2θ20
)
dθplan
avec :
θ0 =
13.6MeV
βcp
z
√
x/X0 [1 + 0.038 ln(x/X0)] (2.16)
ou` p, βc, et z sont respectivement la quantite´ de mouvement, la vitesse et la charge de la
particule incidente. x/X0 est le nombre de longueurs de radiations dans le milieu. Cette
formule est pre´cise a` 11% pour 10−3 < x/X0 < 100.
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La distribution dans l’espace est :
P (θespace)dΩ =
1
2piθ20
exp
(
−θ
2
espace
2θ20
)
dΩ
avec θ2espace = θ
2
x, plan + θ
2
y, plan et dΩ = dθx, plandθy, plan.
Les grandes valeurs de θ sont plus probables que ce que pre´voient les distributions gaus-
siennes ci-dessus. On se rapproche alors d’une diffusion de Rutherford, due aux noyaux.
L’angle de diffusion est maximal en fin de gerbe, lorsque les particules n’ont presque plus
d’e´nergie.
Rayon de Molie`re :
Le de´veloppement transverse d’une cascade e´lectromagne´tique peut eˆtre mesure´ en mul-
tiple de l’unite´ de Molie`re, qui caracte´rise naturellement l’e´largissement late´ral duˆ aux diffu-
sions de Coulomb :
rM = X0
Es
Ec
= 9.2 g/cm2
avec Es = mec2
√
4pi/α ∼ 21.21MeV [103]. On notera que le rayon de Molie`re qui en de´coule
(RM = rM/ρ) est inde´pendant de l’e´nergie du primaire. La densite´ changeant avec l’altitude,
le rayon de Molie`re de´pend donc de l’altitude a` laquelle se trouve le de´tecteur. A l’altitude
d’Auger Sud, avec une densite´ moyenne de 1.07 kg/m3 :
RM =
X0
ρ(1400m)
Es
Ec
=
366(kg/m2)
1.07(kg/m3)
21.21(MeV )
84(MeV )
' 86.4m.
La densite´ de particules est telle pre`s du cœur de la gerbe qu’environ 90% de son e´nergie
totale est contenue dans le cylindre de rayon e´gal a` RM , bien que la distribution late´rale des
particules s’e´tale jusqu’a` 3 km autour du point d’impact (pour une gerbe verticale). Le rayon
de Molie`re est fre´quemment utilise´ pour parame´triser cette distribution.
Distribution late´rale :
La densite´ de particules charge´es au niveau du sol de´pend de la distance au coeur de la
gerbe. Elle est beaucoup plus importante pre`s du coeur, et elle diminue avec la distance (cf.
fig. 2.18). Pour une gerbe peu incline´e, la densite´ des particules e´lectromagne´tiques est la
plus importante.
Cette densite´, appele´e distribution late´rale, est de´finie empiriquement, et peut eˆtre for-
mule´e de diffe´rentes manie`res. C’est l’e´le´ment central de l’analyse et de la reconstruction des
cascades atmosphe´riques de´tecte´es par des re´seaux de surface. A Haverah Park [73], cette
distribution late´rale est parame´trise´e par :
ρ(r) = kr−(η+r(m)/4000), (2.17)
ou` r est la distance a` l’axe de la gerbe, et η la pente, qui vaut η = 3.78 − 1.44cosθ (η a e´te´
re´e´value´e depuis [89], graˆce a` des simulations plus re´centes), ou` θ est l’angle ze´nithal. k est
un parame`tre de normalisation. Le facteur correctif (r/800)1.03 vient multiplier la fonction
ρ(r) lorsque r > 800 m.
Pour l’expe´rience AGASA [90], la distribution late´rale est donne´e par la fonction suivante :
ρ(r) = C
(
r
RM
)−1.2(
1 +
r
RM
)−η+1.2(
1 +
( r
1000
)2)−0.6
, (2.18)
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Fig. 2.18 – Distributions late´rales pour les diffe´rentes types de particules au sol constituant
une gerbe (la simulation est la meˆme que celle effectue´e pour la figure 2.13).
ou` la pente vaut ici η = 3.97− 1.79 ( 1cosθ − 1), et C est la constante de normalisation.
Cette dernie`re formule, comme celles de Volcano Ranch et Yakutsk, de´coule de la fonction
dite NKG (Nishimura, Kamata [119] et Greisen [118]) qui est une solution aux e´quations de
diffusion des particules, et qui de´crit le comportement des cascades en trois dimensions :
ρ(r) =
Ne
R2M
f(r),
f(r) = (2piB(4.5− 2s, s))−1
(
r
RM
)s−2(
1 +
r
RM
)s−4.5
,
avec 7 et 1 ≤ s ≤ 1.4. Ne = Ne(x/X0) est le nombre total d’e´lectrons a` x/X0 longueurs de
radiation. [57] s’est largement inspire´ de cette fonction pour construire sa propre formule de
distribution late´rale.
D’autres fonctions peuvent e´galement de´crire la distribution de particules au sol, comme
le montre la figure 2.19. Une grande partie du travail de ma the`se a e´te´ de´die´e a` l’e´tude d’une
autre forme de distribution late´rale pour le re´seau de surface d’Auger, qui a abouti a` une
formule du type S(r) = 10(A+B(r/r0)+C(r/r0)
2). Nous reviendrons donc largement sur ce point
au chapitre 4.
2.5 Simulations des cascades atmosphe´riques
La mise en œuvre d’expe´riences de´tectant les grandes cascades atmosphe´riques (Extensive
Air Showers) et l’analyse des donne´es les caracte´risant ne´cessitent une mode´lisation the´o-
rique de ces cascades, par exemple pour pre´dire les performances des de´tecteurs ou estimer
7B(x, y) est la fonction Beta qui vaut B(x, y) = Γ(x)Γ(y)
Γ(x+y)
, Γ(z) e´tant la fonction Gamma de´finie par
Γ(z) =
R +∞
0
tz−1e−tdt.
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Fig. 2.19 – Comparaison de plusieurs fonctions de distribution late´rale, pour trois angles
ze´nithaux [42]. Les courbes sont normalise´es et re´ajuste´es pour la comparaison.
l’e´nergie du primaire. Des programmes utilisant les me´thodes de Monte-Carlo et les connais-
sances actuelles sur les interactions a` haute e´nergie (forte et e´lectromagne´tique) permettent
de simuler le de´veloppement des grandes gerbes dans l’atmosphe`re.
Ces logiciels ge´ne`rent des cascades avec des conditions initiales choisies par l’utilisateur,
et ge`rent toutes les donne´es de sortie. Malgre´ le de´veloppement et la multiplication de ces
programmes, des suppositions sur les mode`les d’interactions, des approximations pour re´duire
les temps de calcul, des interpolations ou extrapolations des sections efficaces doivent toujours
eˆtre faites.
Enfin, les programmes de simulations sont de taille conside´rable, mais des efforts conti-
nuent d’eˆtre faits pour les optimiser et les rendre cohe´rents avec la re´alite´.
2.5.1 La physique utilise´e
Nous allons de´crire ici les particules et interactions prises en compte par les programmes
AIRES et CORSIKA, qui ont e´te´ utilise´s pour produire les donne´es de gerbes simule´es pre´-
sentes dans cette the`se, et sont e´galement les plus largement utilise´s dans la communaute´
Auger.
Les particules prises en compte dans ces programmes sont : les photons, tous les leptons,
neutrinos et anti-neutrinos (sauf τ , ντ et ντ dans CORSIKA), tous les pions et quelques
autres hadrons, les nucle´ons et anti-nucle´ons, et les noyaux jusqu’a` un certain Z (selon la
simulation).
Le mode`le atmosphe´rique utilise´ est celui dit de Linsley (cf. section 2.1.5), avec la parame´-
trisation US-StdA par de´faut. Les trajectoires des particules sont suivies dans l’atmosphe`re
jusqu’a` ce qu’il y ait interaction avec les noyaux d’air, ou le cas e´che´ant de´sinte´gration. Les
processus physiques pris en compte dans ces simulations sont les suivants :
• processus e´lectrodynamiques :
– ge´ne´ration de lumie`re Cˇerenkov (uniquement dans CORSIKA)
– production de paires et annihilation e´lectron-positron
– Bremsstrahlung (e´lectrons, positrons et muons)
– production de paires muonique
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– e´lectrons δ
– effets photoe´lectrique et Compton
– effet Landau-Pomeranchuck-Migdal et suppression die´lectrique (description au cha-
pitre 4)
• de´sinte´gration des particules instables
• processus hadroniques :
– collisions ine´lastiques hadron-noyau, noyau-noyau, photon-noyau
– re´actions photo-nucle´aires
– fragmentation nucle´aire
• propagation des particules charge´es :
– pertes d’e´nergie dans le milieu par ionisation
– diffusions multiples de Coulomb
– de´viations dans le champ magne´tique terrestre
Pour les de´sinte´grations, tous les canaux sont pris en compte jusqu’au niveau de 1% de
rapport d’embranchement.
2.5.2 Les mode`les d’interactions hadroniques
Bien que des progre`s soient continuellement faits sur la connaissance des interactions
hadroniques a` haute e´nergie, celle-ci reste cependant limite´e et incomple`te. Les sections ef-
ficaces doivent eˆtre approxime´es dans les simulations. Les interactions hadroniques peuvent
ainsi eˆtre de´crites par divers mode`les, selon le choix de l’utilisateur, mais les comparaisons
restent difficiles car des erreurs syste´matiques sur les observables persistent. Pour la suite de
cette section, plus de de´tails sur les mode`les et d’autres re´fe´rences correspondantes seront
trouve´es dans [24] et [74].
A basse e´nergie, les interactions hadroniques sont de´crites par les mode`les suivants :
• ISOBAR : c’est un mode`le relativement simple, qui parame´trise les sections efficaces,
utilisable aux e´nergies8 Ecm ≤ 10 GeV. C’est le premier mode`le basse e´nergie utilise´
par CORSIKA, mais il est beaucoup moins de´taille´ et sophistique´ que GHEISHA. Il a
e´te´ supprime´ dans la version 6 de CORSIKA.
• GHEISHA [120] : valables pour Ecm ≤ 12 GeV, les sections efficaces sont calcule´es par
interpolation a` partir de tables de donne´es expe´rimentales. Les routines proviennent du
programme de simulation de de´tecteur GEANT3 [128].
• UrQMD [92] : une alternative a` GHEISHA, avec des calculs plus de´taille´s autour de la
re´gion du GeV. Ce mode`le a e´te´ ajoute´ a` CORSIKA a` partir de la version 6.0.
• FLUKA [22] : une autre alternative a` GHEISHA, qui est de´ja` inte´gre´ dans les versions
de de´veloppement de CORSIKA. Les tests effectue´s semblent privile´gier FLUKA par
rapport a` GHEISHA [41].
Aux hautes e´nergies, les mode`les doivent eˆtre extrapole´s a` partir des re´sultats d’acce´le´-
rateurs. Les sections efficaces nucle´on-noyau sont parame´trise´es et e´tendues a` partir de ces
re´sultats. La figure 2.20 compare ces parame´trisations avec de vraies donne´es pour des col-
lisions proton-air. De plus, comme il n’existe pas de donne´es expe´rimentales qui puissent
nous permettre de calculer les sections efficaces noyau-noyau, il faut les calculer a` partir des
sections efficaces pre´ce´dentes, puis les extrapoler aux hautes e´nergies. Les diverses manie`res
de traiter ce proble`me donnent lieu a` diffe´rents mode`les :
8Ecm repre´sente l’e´nergie dans le centre de masse.
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Fig. 2.20 – Sections efficaces ine´lastiques proton-air pour les mode`les utilise´s dans CORSIKA
en fonction de l’impulsion du projectile. Voir [74] pour les re´fe´rences des donne´es expe´rimen-
tales.
• HDPM [88] : premier mode`le utilise´ dans CORSIKA. Il de´crit de manie`re phe´nome´no-
logique les interactions avec des routines rapides, et est ajuste´ sur des donne´es expe´ri-
mentales. Il est utilisable jusqu’a` 1017 eV.
• VENUS [112] : de´veloppe´ pour simuler les collisions a` des e´nergies ultra-relativistes.
• QGSJet [121] : conside´re´ comme le mode`le le plus utilise´ dans le domaine des rayons
cosmiques.
• DPMJet [100] : base´ sur le meˆme formalisme the´orique que VENUS et QGSJet.
• SIBYLL [99] : interpole les sections efficaces a` partir de sa propre table de sections
efficaces nucle´on-nucle´on.
• neXus [114] : mode`le assez re´cent qui combine les caracte´ristiques de VENUS et QGSJet.
Il est base´ sur l’hypothe`se que le comportement des interactions de haute e´nergie est
universel (identique dans diffe´rents types de re´actions). Par exemple, la dynamique
des partons dans les diffusions ine´lastiques est de´crite de la meˆme fac¸on que celle des
interactions proton-proton.
2.5.3 L’algorithme de se´lection
Au dessus de 1016 eV, le temps de calcul des simulations devient excessivement long,
a` cause du nombre de particules a` suivre, qui augmente proportionnellement a` l’e´nergie. Il
devient meˆme impossible de propager toutes les particules a` ultra haute e´nergie (∼ 1014
particules somme´es sur tout le de´veloppement, cf. figure 2.14), meˆme avec des machines tre`s
puissantes. Avec autant de particules, la quantite´ d’informations est de toutes fac¸ons trop
importante pour pouvoir eˆtre stocke´e.
Un algorithme de re´duction duˆ a` Hillas [39], [97], va permettre de rendre possible ces
simulations. Il e´chantillonne les particules et leur attribue un poids, ce qui permet de n’en
propager qu’une partie repre´sentative. Conside´rons une particule incidente d’e´nergie E, qui
produit n secondaires. Soient Ei l’e´nergie du secondaire i et Eseuil l’e´nergie fixe´e par l’utili-
sateur que l’on appellera e´nergie de se´lection. Deux cas se pre´sentent :
Simulations des cascades atmosphe´riques 79
• E ≥ Eseuil : chaque secondaire produit par cette particule est propage´, et on lui attribue
une probabilite´ :
pi =
{
1 siEi ≥ Eseuil
Ei
Eseuil
siEi < Eseuil
• E < Eseuil : la particule provient ne´cessairement d’une ope´ration de se´lection pre´ce´-
dente. Seul un secondaire est conserve´ sur les n produits, avec une probabilite´ :
pi =
Ei∑n
j=1Ej
.
Cela signifie qu’une fois l’e´nergie seuil atteinte, le nombre de particules n’augmente
plus.
Dans les deux cas, le poids attribue´ a` chaque secondaire i conserve´ est e´gal au poids de
la particule incidente multiplie´ par l’inverse de pi. Au de´but de la simulation, la premie`re
particule a un poids e´gal a` 1.
Ainsi, si Eseuil est proche de l’e´nergie du primaire, peu de particules seront produites, mais
les poids seront tre`s grands et tre`s fluctuants, ce qui peut donner des re´sultats peu pre´cis. Au
contraire, si Eseuil est tre`s petit, alors les fluctuations statistiques seront re´duites, au couˆt
d’un temps de calcul beaucoup plus long. Il faut ainsi ajuster le niveau de pre´cision en fonction
de la rapidite´ et de la pre´cision recherche´e, ce niveau e´tant de´fini comme ²seuil = EseuilE0 , ou` E0
est l’e´nergie du primaire. Empiriquement, ²seuil = 10−6 est un bon compromis entre pre´cision
et vitesse.
2.5.4 Les programmes de simulations
MOCCA (MOnte-Carlo CAscades) : c’est un programme de simulation de´veloppe´ par
Hillas ([39], [97]) et utilise´ dans l’expe´rience Haverah Park. Il a e´te´ l’un des programmes
choisi pour effectuer le design des cuves Auger. Les observations de RCUHE par des
groupes tels que Haverah Park, Akeno, et Fly’s Eye ont e´te´ utilise´es pour ve´rifier ces
simulations. MOCCA peut eˆtre utilise´ dans une large gamme d’e´nergie (1012 − 1020
eV) et permet de faire des simulations avec une consommation relativement mode´re´e
de ressources informatiques.
AIRES (AIR shower Extended Simulations) [21] : depuis la premie`re version de MOCCA,
d’importants progre`s ont e´te´ re´alise´s dans l’organisation et la vitesse des ordinateurs.
AIRES a ainsi e´te´ cre´e´ afin de fournir un environnement confortable pour effectuer des
simulations fiables, en prenant avantage de la technologie re´cente en matie`re de puis-
sance de calcul. Il est en constante e´volution graˆce aux efforts de plusieurs chercheurs du
domaine des rayons cosmiques. Les algorithmes physiques de MOCCA ont servi de base
au design original de AIRES. Pour les simulations d’interactions hadroniques, AIRES
utilise QGSJet et SIBYLL. A basse e´nergie, un algorithme de re´partition d’e´nergie as-
sez simple (Hillas, [39]) reproduit assez bien la multiplicite´ des particules secondaires
cre´e´es et leur distribution en e´nergie. AIRES est plus rapide que CORSIKA (simulation
d’une gerbe de grande pre´cision en 12 h contre 35), et beaucoup plus modulable.
CORSIKA (COsmic Ray SImulations for KAscade) [24] : il a e´te´ originalement conc¸u
pour l’expe´rience KASCADE [95], et est utilise´ depuis dans diverses expe´riences, comme
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celles utilisant des te´lescopes a` lumie`re Cˇerenkov (HESS [8], ∼ 1012 eV) ou celles ob-
servant les plus hautes e´nergies (Auger). CORSIKA comprend tous les mode`les d’in-
teractions hadroniques de´finis dans la section 2.5.2, ce qui permet d’e´tudier les sys-
te´matiques de ces mode`les. Pour les interactions e´lectromagne´tiques le programme de
cascades EGS4 ou les formules analytiques NKG sont utilise´s. CORSIKA est ainsi beau-
coup plus fiable quant a` la physique employe´e (simulations plus de´taille´es, notamment
a` basse e´nergie avec GHEISHA), graˆce a` une volonte´ de pre´dire non seulement les
bonnes valeurs moyennes des observables, mais aussi les fluctuations correctes autour
de ces moyennes. Cependant, AIRES et CORSIKA reproduisent tous deux assez bien
des donne´es expe´rimentales [74].
Les simulations doivent rendre compte de fac¸on pre´cise du comportement des gerbes
dans l’atmosphe`re, afin que les diffe´rentes caracte´ristiques observables soient des moyens
efficaces de pouvoir remonter a` la direction d’origine et a` l’e´nergie du primaire. Il faut que
les programmes de simulations de´crivent pre´cise´ment les diffe´rentes interactions se de´roulant
durant le de´veloppement de la cascade, en utilisant les bonnes sections efficaces. Le nombre
de particules au sol, leur nature et leur e´nergie doivent eˆtre les plus fide`les a` la re´alite´, pour
e´viter de trop importantes sous ou surestimations, de l’e´nergie en particulier. Les techniques
existant pour la de´tection des grandes gerbes permettent des mesures plus ou moins directes et
comple´mentaires, mais la reconstruction de leurs parame`tres restent encore de´pendante de la
connaissance des de´tecteurs utilise´s et des conditions de prise de donne´es : des efforts constants
doivent eˆtre faits dans ce sens, nous citerons en exemple les te´lescopes de fluorescence qui
ne´cessitent un calibrage et un monitorage de l’atmosphe`re juste et pre´cis. Les stations du
re´seau de surface d’Auger ne sont pas en reste, puisque chacune est diffe´rente des autres de
par son e´lectronique, ses photomultiplicateurs et la qualite´ de son eau. Leur re´ponse doit
ainsi eˆtre calibre´e localement, de manie`re absolue.
Chapitre 3
Observation des RCUHE
Malgre´ des sites de production non identifie´s, un voyage a` travers l’espace plus ou moins
long, une composition encore moins connue, des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie ar-
rivent ne´anmoins sur Terre, et provoquent les plus vives re´actions dans la communaute´ des
astrophysiciens. L’observatoire Pierre Auger est actuellement en construction dans le but de
mettre fin a` ces conflits et a` plus de trente ans de suppositions. Un tel de´tecteur est re´vo-
lutionnaire par sa taille (6000 km2), sa double technique de de´tection et par sa conception
(gestion de plus de 1600 de´tecteurs par site). Nous allons ici de´tailler un peu plus ces tech-
niques de de´tection et voir par quelles expe´riences elles ont e´te´ e´prouve´es. Une description
succinte des de´tecteurs d’Auger permettra de montrer le travail de´ja` effectue´, et nous termi-
nerons ce chapitre par le syste`me d’acquisition du re´seau de surface, le CDAS, sans entrer ici
dans les de´tails de la reconstruction.
Plusieurs revues sur l’observation d’e´ve´nements autour de 1020 eV existent, notamment
[91], [123] et [124].
3.1 Techniques et expe´riences/projets
Comme nous l’avons de´ja` vu dans la section 1.6, il existe principalement deux techniques
de de´tection des grandes gerbes atmosphe´riques (outre la radiode´tection des rayons cosmiques
d’e´nergie extreˆme, qui est en plein de´veloppement avec les expe´riences CODALEMA, LO-
FAR...). Aux e´nergies qui nous inte´ressent (≥ 1018 eV), les flux sont extreˆmement faibles (∼1
particule par km2 et par sie`cle a` 1020 eV), et il s’ave`re donc ne´cessaire d’avoir une surface de
collection la plus e´tendue possible pour augmenter la probabilite´ de de´tection. Il devient alors
possible de de´tecter indirectement un rayon cosmique en e´chantillonnant au sol les particules
secondaires de la gerbe qu’il a initie´, et/ou en re´coltant la lumie`re de fluorescence e´mise par
les atomes d’azote atmosphe´rique ionise´s durant le de´veloppement de la cascade.
3.1.1 Echantillonage des particules au sol
L’e´chantillonnage au sol des particules de la cascade est effectue´ par un re´seau de de´tec-
teurs, dispose´s a` une certaine distance les uns des autres.
Les de´tecteurs peuvent eˆtre de diffe´rents types, les principaux cite´s ici e´tant des scintilla-
teurs1, et ceux fonctionnant par effet Cˇerenkov. Ge´ne´ralement, ces derniers sont des cuves
remplies d’eau ou` l’effet Cˇerenkov est plus important que dans l’air, l’indice de re´fraction
1Un scintillateur est un mate´riau qui convertit l’e´nergie d’une particule incidente en photons (phe´nome`ne
de fluorescence), dont la longueur d’onde varie entre le bleu et le proche ultraviolet.
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NAGASAKA branch
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Fig. 3.1 – Exemple de re´seau de de´tecteurs, ici celui d’AGASA [13], divise´ en 4 branches prin-
cipales plus un sous-re´seau de 1 km2 (AKENO-1). Les cercles repre´sentent des scintillateurs,
les carre´s des de´tecteurs de muons, les lignes pleines les fibres optiques de communication,
et celles en tiret les limites des branches. Les points dans les cercles montrent le centre de
chaque branche.
e´tant plus grand (cf. section 3.2.3.2). Ces deux types de de´tecteurs sont couple´s a` des pho-
tomultiplicateurs (PMT) pour collecter les photons qui sont produits, et amplifier le signal
induit.
La taille de la cascade projete´e au sol de´pend de la nature du primaire, de son angle
d’arrive´e et surtout de son e´nergie : plus elle est grande, plus grande sera la surface couverte
par les particules. Ide´alement, il faudrait disposer un maximum de de´tecteurs au sol afin de
pouvoir mieux contraindre les simulations ; les reconstructions seraient d’autant meilleures
avec beaucoup de points de mesures. La combinaison de scintillateurs et de cuves Cˇerenkov
permettrait de plus de bien se´parer les diffe´rentes contributions des particules. Le proble`me
est que les flux attendus imposent une surface de collection tre`s grande, il serait donc tre`s
one´reux de couvrir “ide´alement” la surface voulue. Des compromis doivent donc eˆtre faits en
prenant en compte la taille attendue de la gerbe (au moins une dizaine de km2 a` 1020 eV) et
le nombre de de´tecteurs minimum pour que l’acceptance soit totale aux e´nergies conside´re´es.
A un certain seuil en e´nergie correspond donc une distance optimale entre les de´tecteurs.
Pour atteindre des e´nergies de l’ordre de 1017 eV et moins, certaines expe´riences ont dispose´
leurs de´tecteurs a` des distances d’environ 1 km, voire moins dans certaines parties de re´-
seaux. Auger, avec le meˆme seuil, dispose actuellement ses cuves a` 1.5 km d’intervalle. Il ne
sera ainsi optimal qu’a` partir de 1019 eV, mais la de´tection d’e´ve´nements a` basse e´nergie est
possible graˆce a` certaines conditions de de´clenchement.
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Les expe´riences utilisant l’e´chantillonnage des particules au sol sont :
Volcano Ranch, Nouveau Mexique, E´tats-Unis
(latitude : 35˚ 09’ N, longitude : 106˚ 47’ O, altitude : 1770 m ≈ 834 g/cm2) :
le premier re´seau ge´ant qui a fonctionne´ entre 1959 et 1963, et e´galement le premier a`
avoir enregistre´ un e´ve´nement avec une e´nergie ∼ 1020 eV en fe´vrier 1962 [105]. C’e´tait
un re´seau de 19 scintillateurs plastiques de 3.3 m2, couple´s a` des de´tecteurs de muons
(> 220 MeV), espace´s de 884 m et couvrant une surface de 8.1 km2.
Sydney University Giant Air-shower Recorder, Nouvelles-Galles du Sud, Australie
(30˚ 32’ S, 149˚ 43’ E, 250 m ≈ 1015 g/cm2) :
jusqu’a` Auger, c’e´tait le seul re´seau ge´ant ayant fonctionne´ de 1968 a` 1979 dans l’he´mi-
sphe`re sud [87]. Il e´tait compose´ de 54 stations inde´pendantes espace´es de 1.6 km, soit
∼ 60 km2. Chaque station e´tait elle-meˆme compose´e d’une paire de 2 scintillateurs de
6 m2, enterre´s dans le sol pour permettre en priorite´ la de´tection de muons d’e´nergie
> 0.75 GeV. La distance entre les de´tecteurs s’est ave´re´e trop grande, le nombre de
stations ayant enregistre´ une densite´ de particules e´tant trop petit (∼ 5 pour les e´ve´-
nements les plus grands). En ajoutant a` cela des proble`mes assez importants de bruit
impulsionnel dans les PMT, la pre´cision de SUGAR ne peut rivaliser avec celle des
autres expe´riences.
Haverah Park, Grande Bretagne (53˚ 58’ N, 1˚ 38’ O, 220 m ≈ 1016 g/cm2) :
un re´seau de cuves remplies d’eau fonctionnant par effet Cˇerenkov, de 1.2 m de haut
et de diffe´rentes surfaces (4× 34 m2, 28×(2.29-54) m2 et 30×1 m2 pre`s du centre). Ces
cuves e´taient espace´es de 50 a` 500 m, et couvraient une surface d’environ 12 km2. Ce
re´seau a pris des donne´es de 1967 a` 1987 ([89], [73]).
Yakutsk, Sibe´rie (61˚ 36’ N, 129˚ 24’ E, 105 m ≈ 1020 g/cm2) :
ce re´seau qui combine des scintillateurs, des de´tecteurs a` muons et des de´tecteurs Cˇe-
renkov a commence´ sa prise de donne´es a` partir de 1970. Il a e´te´ e´tendu en 1974 pour
accroˆıtre sa sensibilite´ aux RCUHE, jusqu’a` une surface de ∼ 18 km2. En 1992, il y
avait 58 scintillateurs plastiques (49×4 m2 espace´s de 500 m, et 9×2 m2 espace´s de 1
km), et 6 de´tecteurs de muons a` 1 km du centre (5×20 m2 pour Eµ > 1 GeV, et 1×192
m2 pour Eµ > 0.5 GeV). Le re´seau comprend e´galement 45 de´tecteurs pour mesurer le
rayonnement Cˇerenkov dans l’air, utilise´s pour tester la me´thode de conversion S600-
e´nergie du primaire2. La re´solution atteinte est alors . 20%. Le re´seau a e´te´ re´duit a`
10 km2 en 1995 pour concentrer les e´tudes autour de 1019 eV.
Akeno Giant Air Shower Array, Akeno, Japon (35˚ 47’ N, 138˚ 30’ E, 900 m ≈ 920 g/cm2) :
ce re´seau est compose´ de 111 scintillateurs plastiques de 2.2 m2 chacun, espace´s de ∼ 1
km, et de´ploye´s sur 100 km2 ([93], [90]). 27 chambres proportionnelles ont e´te´ dispose´es
en plus pour mesurer la composante muonique des gerbes (avec Eµ ≥ 0.5 GeV). La
surface d’AGASA est divise´e en 4 parties (cf. fig. 3.1) : la prise de donne´es a de´marre´
dans chaque branche en 1990, puis elles ont e´te´ unifie´es en 1995. Un sous-re´seau plus
dense de 1 km2, AKENO-1 qui fonctionne depuis 1981, est forme´ de 156 scintillateurs
de 1 m2 et observe les gerbes d’e´nergie 1015−18 eV : la section efficace de collision
ine´lastique proton-air et le spectre en e´nergie ont ainsi pu eˆtre mesure´s dans cette
gamme. Deux cuves Cˇerenkov ont e´galement e´te´ installe´es pour servir de prototypes au
re´seau d’Auger. AGASA a enregistre´ la deuxie`me particule la plus e´nerge´tique, a` 200
EeV.
2S600 est la densite´ de particules a` 600 m du cœur de la gerbe au sol, mesure´e par les scintillateurs.
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3.1.2 Suivi du de´veloppement de la gerbe graˆce a` la lumie`re de fluorescence
La deuxie`me technique de de´tection consiste a` enregistrer le de´veloppement progressif de
la cascade de particules dans l’atmosphe`re, par le biais de la lumie`re de fluorescence e´mise par
les atomes d’azote atmosphe´rique : suite a` leur ionisation par les particules secondaires de la
gerbe, des lacunes sont forme´es dans leurs couches e´lectroniques profondes. Le retour a` l’e´tat
fondamental s’effectue alors par le re´arrangement du corte`ge e´lectronique, qui s’accompagne
de l’e´mission de photons de fluorescence (ou d’e´lectrons Auger)3.
Un de´tecteur de fluorescence est ge´ne´ralement de´compose´ en plusieurs parties, chacune
e´tant constitue´e d’un miroir sphe´rique qui va re´fle´chir les photons vers une came´ra de quelques
pixels (quelques centaines avec les came´ras re´centes), un PMT faisant office de pixel. Le
premier te´lescope de Fly’s Eye e´tait ainsi compose´ de 67 miroirs de 1.6 m de diame`tre et
une focale de 1.5 m, avec 880 pixels au total (12 ou 14 pixels par miroir). La disposition
des pixels e´tant faite de fac¸on a` couvrir totalement le ciel visible, leur assemblage fait donc
naturellement penser a` un œil de mouche, comme le montre la figure 3.2.
Fig. 3.2 – La figure de gauche est une sche´matisation de l’arrangement ge´ome´trique des
pixels formant les came´ras d’un de´tecteur de fluorescence type “œil de mouche”, avec l’image
d’une gerbe repre´sente´e par les hegaxones ombre´s. La photo de droite montre la disposition
beaucoup plus concre`te des diffe´rentes parties du de´tecteur Fly’s Eye, installe´ en Utah [14].
Un œil de mouche trace donc la croissance et la de´croissance d’une cascade dans l’atmo-
sphe`re en observant l’intensite´ et la se´quence en temps de la lumie`re de fluorescence. Des
exemples de profils longitudinaux sont donne´s par la figure 2.15. C’est la` l’un des grands
avantages de cette technique, qui permet de mesurer avec une tre`s bonne pre´cision (jusqu’a`
moins de 30 g/cm2 [66]) la profondeur atmosphe´rique Xmax, dont la distribution est un in-
dicateur fort de la nature du primaire.
Les principaux te´lescopes en fonctionnement ou ayant fonctionne´ sont :
Fly’s Eye, Utah, E´tats-Unis (40˚ N, 113˚ E, ∼1360 m ≈ 869 g/cm2) :
un syste`me binoculaire de te´lescopes de fluorescence espace´s de 3.4 km ; le premier, avec
une vue comple`te du ciel fut installe´ en 1981 et le deuxie`me, avec un champ de vision
divise´ par 2, en 1986. Fly’s Eye fonctionna jusqu’en 1992 et est maintenant remplace´
par HiRes, un de´tecteur de seconde ge´ne´ration avec une plus grande re´solution. Fly’s
Eye a de´tecte´ (avec malheureusement un seul te´lescope) la particule la plus e´nerge´-
tique jamais enregistre´e (320 EeV, [79]), avec d’assez grandes erreurs de mesure sur
la direction et l’e´nergie. La re´solution atteinte en ste´re´o est de 47 g/cm2 pour Xmax,
3Le rendement de fluorescence (probabilite´ d’e´mission de fluorescence/probabilite´ totale) est pour l’azote
(e´le´ment majoritaire dans l’atmosphe`re) de moins de 0.1.
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et de 20% pour l’e´nergie, au-dessus de 2 × 1018 eV : le fait que ces parame`tres soient
reconstruits inde´pendamment par chaque œil permet de ve´rifier la validite´ des re´sultats
et d’augmenter la re´solution.
High Resolution Fly’s Eye, (idem) :
ce de´tecteur de fluorescence a remplace´ Fly’s Eye dans le but d’augmenter les statis-
tiques au-dessus de 1019 eV, et ame´liorer la re´solution du Xmax jusqu’a` moins de 20
g/cm2 [43], la re´solution angulaire et l’acceptance. La prise de donne´es du premier te´-
lescope (HiRes-I) a de´bute´ en 1997, et celle du deuxie`me (Hires-II), a` 12.6 km, en 1999.
Les came´ras sont compose´es de 256 PMT, re´coltant la lumie`re re´fle´chie par des miroirs
de surface effective de 3.8 m2 (21 pour HiRes-I, 42 pour HiRes-II). En mode mono-
culaire, et pour chacun des deux te´lescopes, les donne´es enregistre´es sont compatibles
avec la pre´sence d’une coupure dans le spectre des rayons cosmiques (cf. fig. 1.5 et [33]).
Nous citerons enfin ces projets d’expe´riences spatiales :
Extreme Universe Space Observatory : installe´ sur la station spatiale internationale, a` 400
km d’altitude, ce te´lescope spatial haute re´solution (∼0.1˚ ) mesurera la lumie`re de
fluorescence et le rayonnement Cˇerenkov produit par les grandes gerbes initie´es par des
RCUHE. Avec un champ de vue de ± 30˚ , EUSO devrait de´tecter en une anne´e (avec
10% de cycle utile) environ 300 e´ve´nements ≥ 1020 eV, si la coupure GZK n’existe pas.
Avec son re´seau de surface seul, Auger (Nord et Sud) devrait en compter 60, et 6 en
mode hybride.
Orbiting Wide-field Light-collectors : une paire de satellites volant en formation a` 1000 km
d’altitude, se´pare´s de quelques centaines de km, qui collectent la lumie`re de fluores-
cence des grandes gerbes en ste´re´o. En mode nominal, OWL devrait de´rtecter 6000
e´ve´nements ≥ 1020 eV en 3 ans, soit environ 30 fois plus que pour les deux re´seaux de
surface d’AUGER.
En dessous de 1020 eV, les deux principales expe´riences en fonctionnement, HiRes et
AGASA montrent 20 % de diffe´rence entre leurs donne´es : l’interpre´tation de la fin du spectre
qui en re´sulte reste alors ambigue¨. Un de´tecteur hybride tel qu’Auger, utilisant les deux
techniques de de´tection cite´es ici, devrait lever cette inde´termination : les deux instruments
vont a` terme pouvoir s’inter-calibrer, et fournir des re´sultats cohe´rents. Avec l’accumulation
de statistiques, Auger va de´finitivement confirmer ou infirmer la pre´sence de la coupure GZK.
Nous citerons pour terminer cette section Telescope Array, un autre projet de de´tecteur
hybride [15] qui devrait eˆtre installe´ en Utah : il sera compose´ dans un premier temps d’un
re´seau de 576 scintillateurs plastiques (∼ 760 km2) et de 3 te´lescopes de fluorescence. Teles-
cope Array devrait eˆtre comple´te´ en 2007, et pourrait se superposer en partie au site Nord
d’Auger, si la de´cision de l’Utah est confirme´e. Les e´ve´nements mesure´s par les deux de´tec-
teurs seraient alors extreˆmement pre´cis, ces gerbes be´ne´ficiant d’une triple de´tection par des
cuves Cˇerenkov, des scintillateurs et des te´lescopes de fluorescence.
3.2 L’observatoire Pierre Auger : un grand de´tecteur hybride
L’observatoire Pierre Auger a e´te´ conc¸u pour mesurer avec des statistiques importantes
le flux, la distribution des directions d’arrive´e et la nature des rayons cosmiques d’e´nergie
supe´rieure a` 1018 eV, et plus pre´cise´ment ceux ≥ 1020 eV : avec des flux de l’ordre de 1
particule par sie`cle et par km2, l’observatoire couvrira une surface totale de plusieurs milliers
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de km2, ce qui permettra la de´tection de plusieurs dizaines d’e´ve´nements par an au-dela` de
la coupure GZK.
Auger est donc un de´tecteur hybride, c’est-a`-dire qui couple les deux techniques d’observa-
tion des grandes gerbes atmosphe´riques, en s’appuyant sur l’expe´rience acquise par Haverah
Park pour le re´seau de surface, et de Fly’s Eye pour les te´lescopes de fluorescence. Ceci
constitue la principale caracte´ristique d’Auger : la capacite´ de reconstruire de deux fac¸ons
inde´pendantes et comple´mentaires un meˆme e´ve´nement, puis de coupler les donne´es des deux
de´tecteurs pour soulever et re´duire les erreurs syste´matiques. La de´tection hybride est ce-
pendant limite´e par les te´lescopes de fluorescence, qui ne peuvent fonctionner que les nuits
claires avec une faible lumie`re lunaire (soit quelques nuits avant, pendant et apre`s la nouvelle
lune). Cela ne repre´sente qu’un peu plus de 10% des gerbes potentiellement de´tectables.
La dure´e de fonctionnement pre´vue d’Auger est de 20 ans. Plus de de´tails sur l’observa-
toire sont donne´s dans [1] et, plus re´cemment, dans [96]. La description des de´tecteurs y est
notamment de´taille´e de fac¸on plus pre´cise.
3.2.1 La Pampa Amarilla
Afin de couvrir la totalite´ de la sphe`re ce´leste, l’observatoire Auger est constitue´ de deux
sites, un dans l’he´misphe`re Nord, l’autre dans l’he´misphe`re Sud. Une couverture comple`te
est en effet ne´cessaire pour l’e´tude des anisotropies, et, de plus, le Super Amas Local n’est
visible que de l’he´misphe`re Nord, alors que le centre Galactique n’est visible que dans le sud.
Le site Sud est actuellement en construction a` proximite´ de Malargu¨e, une petite ville dans
la province de Mendoza pre`s des Andes, en Argentine, dans une re´gion de´serte et relativement
plate appele´e Pampa Amarilla. Ce site, El Nihuil, se trouve a` une latitude de 35.25˚ Sud et a`
une longitude de 69.25˚ Ouest, pour une altitude moyenne de 1400 m : en plus du fait que les
grandes gerbes atteignent leur de´veloppement maximum a` cette altitude (cf. section 2.4.3),
ce site a e´te´ choisi pour sa clarte´ atmosphe´rique exceptionnelle, ses tempe´ratures mode´re´es
et sa faible pollution lumineuse.
LOS LEONES
LOS MORADOS
COIHUECO
LOMA AMARILLA20 km
Fig. 3.3 – L’Argentine et un agrandissement de la zone ou` est construit Auger : les points
repre´sentent les 1600 stations du re´seau de surface, et les 4 carre´s les te´lescopes de fluorescence
en pe´riphe´rie du re´seau. Les 6 champs de vue de Coihueco et de Los Leones sont e´galement
repre´sente´s.
Le site Sud devrait eˆtre comple´te´ fin 2005. Le site Nord quant a` lui devrait eˆtre construit
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a` partir de 2006 en Utah ou au Colorado. Il permettra une accumulation deux fois plus rapide
des statistiques, en plus de comple´ter la couverture du ciel.
3.2.2 Le de´tecteur de fluorescence
3.2.2.1 Description
La figure 3.3 de droite montre les emplacements des 4 te´lescopes de fluorescence d’Auger,
dont l’ensemble forme le “Fluorescence Detector” (FD), qui couvrira a` terme les 3000 km2 du
re´seau de cuves Cˇerenkov.
Chaque te´lescope de fluorescence est divise´ en 6 baies (cf. fig. 3.4). La figure 3.5 du haut
Fig. 3.4 – Le te´lescope de fluorescence de Los Leones, et la sche´matisation des 6 baies [141].
montre la sche´matisation d’une baie : un miroir sphe´rique 3.5 m × 3.5 m, avec une focale de
1.7 m, re´fle´chit la lumie`re collecte´e par l’ouverture circulaire vers une came´ra de 440 PMT
hexagonaux, de ∼1.5˚ de diame`tre chacun (20 colonnes × 22 range´es). Le champ de vue d’une
baie est donc de 30˚ d’azimuth × 28.6˚ d’e´le´vation.
L’ouverture a un diame`tre de 2.2 m et est ferme´e par un filtre UV, pour ame´liorer le
rapport signal sur bruit. Un anneau correcteur, divise´ en 24 secteurs (photographie de gauche
de la figure 3.5) augmente l’ouverture effective. Enfin, un diaphragme circulaire couple´ a` un
syste`me optique de Schmidt est place´ au centre de courbure du miroir sphe´rique : la taille
angulaire du point induit par les aberrations sphe´riques est re´duite a` 0.5˚ , soit la taille d’un
pixel4.
3.2.2.2 De´tection et pre´cision
Les PMT des came´ras collectent la lumie`re de fluorescence (de 310 a` 440 nm) e´mise par
l’azote atmosphe´rique, et la lumie`re Cˇerenkov directe et diffuse´e (par diffusions de Rayleigh
et de Mie, par les ae´rosols) e´mise par les particules secondaires des cascades. La figure 3.6
montre les profils brut et longitudinal d’un e´ve´nement enregistre´ par le FD, et fait apparaˆıtre
les diffe´rentes contributions de la lumie`re.
Une des proprie´te´s importantes du site d’El Nihuil est une grande longueur d’atte´nuation
dans l’atmosphe`re des longueurs d’onde de la fluorescence, e´mise isotropiquement, ce qui
permet une de´tection de cette lumie`re a` plusieurs dizaines de km : le centre du re´seau final se
trouvant a` environ 30 km de chacun des te´lescopes, la couverture par le FD est ainsi assure´e
(cf. figure 3.7).
4Les miroirs sphe´riques produisent par nature des aberrations sphe´riques : les rayons re´fle´chis par les bords
du miroir se focalisent a` coˆte´ du foyer, et forment donc une taˆche au lieu d’un point.
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Fig. 3.5 – Sche´matisation ([96]) et photographies de l’ouverture, la came´ra et le miroir
d’une des baies de fluorescence. Les PMT de la came´ra apparaissent clairement, ainsi que la
segmentation du miroir.
diffusée
directe
lumière
Cerenkov
Fig. 3.6 – Profil longitudinal brut enregistre´ par le FD, et son profil dit de Gaisser-Hillas
(nombre de particules charge´es en fonction de la profondeur atmosphe´rique traverse´e). Les
courbes sur le profil de gauche montre les contributions de la lumie`re Cˇerenkov.
Chaque e´ve´nement de plus de 1019 eV tombant sur Auger sera enregistre´ par au moins un
te´lescope, et 60% seront de´tecte´s par 2 te´lescopes ou plus. Tous les e´ve´nements se trouvant
au-dela` de la coupure devraient ainsi eˆtre ste´re´o, et be´ne´ficieront d’une meilleure re´solution
angulaire et en e´nergie. Une co¨ıncidence d’une cuve du re´seau avec un te´lescope de fluorescence
est e´galement suffisante pour contraindre la ge´ome´trie de la gerbe, aussi pre´cise´ment qu’en
mode ste´re´o.
En effet, la de´termination du plan cascade-de´tecteur est de´termine´ au demi-degre´ pre`s,
en ajustant directement la direction donne´e par les pixels touche´s (cf. fig. 3.8). Cependant,
la direction ze´nithale est plus difficile a` contraindre en ne prenant en compte que les donne´es
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COIHUECO
LOS LEONES
SD
Fig. 3.7 – Un e´ve´nement ste´re´o (de´tecte´ par les te´lescopes de Los Leones et Coihueco) et
hybride (e´galement de´tecte´ par le SD sous le nume´ro 673411) enregistre´ le 7 fe´vrier 2004. Le
cœur de la gerbe au sol se trouve a` 19 km de Los Leones et a` 32 km de Coihueco. Les lignes
rouges repre´sentent les plans passant par les de´tecteurs de fluorescence et le cœur de la gerbe,
et les points jaunes les stations touche´es par les particules de cette gerbe.
Fig. 3.8 – Un exemple de trace enregistre´e par le te´lescope de Los Leones.
d’un te´lescope seul. Selon les sche´mas de la figure 3.9, le temps d’arrive´e de la lumie`re sur le
pixel i d’une came´ra est donne´ par la formule :
ti = T0 +
Rp
c
(
1
sinαi
− 1
tanαi
)
= T0 +
Rp
c
tan
αi
2
(3.1)
ou` Rp est la perpendiculaire a` l’axe de la gerbe passant par le de´tecteur. Rp, ψ0 (= 180˚−
αi − ψi) et T0 sont alors obtenus par minimisation :
χ2 =
N∑
i=1
(ti(ψi,mes.)− ti,mes.)2
σ2i
, (3.2)
avec ti,mes. le temps d’arrive´e de la lumie`re mesure´ au pixel i et ψi,mes. l’e´le´vation corres-
pondante. σi est l’incertitude sur le temps (elle de´pend du flux rec¸u par le pixel i).
Pour les traces courtes (infe´rieures a` 20˚ en taille angulaire), ti,mes. de´pend line´airement
de ψi,mes., et il en re´sulte une inde´termination sur Rp et ψ0 (de l’ordre de plusieurs degre´s).
Pour les traces plus longues, la courbure qui apparaˆıt permet de lever la de´ge´ne´rescence.
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Fig. 3.9 – Sche´matisation du plan te´lescope-axe de la gerbe, et de´finition des parame`tres de
reconstruction [66]. Un pixel i de la came´ra voit le spot de fluorescence passer au temps ti
avec une e´le´vation ψi.
Lorsque la mesure de ψ0 est ambigue¨, il faut utiliser les informations provenant du re´seau
de surface, si elles existent. Avec seulement une station, il devient alors possible de de´terminer
ge´ome´triquement T0 :
T0 = tstation +
~rstation.~u
c
, (3.3)
avec tstation le temps de passage du front de gerbe a` la station, ~u le vecteur directeur de l’axe
de la gerbe et ~rstation le vecteur de´tecteur-station. Une correction duˆ a` la courbure du front
doit eˆtre ajoute´e pour ame´liorer la pre´cision. Il suffit alors d’injecter la valeur de T0 dans la
reconstruction pre´ce´dente pour obtenir une re´solution angulaire infe´rieure a` 0.5˚ .
3.2.2.3 Calibrage et monitorage de l’atmosphe`re
Pour estimer le nombre de particules d’une gerbe a` chaque profondeur atmosphe´rique, il
faut connaˆıtre le rendement de fluorescence dans l’air, faire le calibrage du syste`me optique
et prendre en compte l’atte´nuation de la lumie`re de la source au de´tecteur.
La reconstruction pre´cise du profil longitudinal d’une gerbe ne´cessite la conversion cor-
recte du nombre de coups d’ADC compte´s en flux de lumie`re collecte´. Les constantes de
calibrage sont obtenues en illuminant de fac¸on uniforme l’ouverture du te´lescope avec un
flux connu de photons e´mis par un syste`me optique (“drum illuminator”). Des tirs verticaux
sont e´galement effectue´s avec un laser de 355 nm, positionne´ a` quelques km du de´tecteur :
connaissant la puissance du laser et la direction de tir, la lumie`re diffuse´e est utilise´e pour
calibrer le te´lescope.
Enfin, l’atte´nuation atmosphe´rique est mesure´ par un LIDAR5 chaque fois qu’un e´ve´ne-
ment de haute e´nergie est enregistre´.
5 Le LIDAR (Light Detection And Ranging ) a un principe de fonctionnement semblable au radar, a` la
diffe´rence qu’il utilise un faisceau laser pour sonder l’atmosphe`re. L’atte´nuation atmosphe´rique est ainsi e´value´e
en e´tudiant la re´trodiffusion par les mole´cules (diffusion de Rayleigh) et par les particules en suspension dans
l’air (diffusion de Mie) des photons e´mis par le laser.
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Deux des quatre baˆtiments abritant les te´lescopes sont termine´s, Los Leones et Coihueco,
tandis que Los Morados est en cours de construction et le dernier, Loma Amarilla, est en-
core en projet, avec une position pas encore clairement de´finie. Los Leones a e´te´ le premier
construit et a commence´ sa prise de donne´es en mai 2001 avec 2 baies couvrant la premie`re
phase du re´seau, l’Engineering Array (cf. fig. 3.10) ; aujourd’hui ses 6 baies fonctionnent. A
Coihueco, les six baies sont e´galement ope´rationnelles depuis juillet 2004.
+
-
Fig. 3.10 – L’Engineering Array, premie`re phase du re´seau, qui a e´te´ e´tendu a` partir du
mois d’avril 2003. Aujourd’hui ses cuves sont progressivement remplace´es par les cuves de
production. Les lignes en pointille´ montrent les champs de vue des 2 baies de test de Los
Leones : le centre de l’EA se trouve a` 10 km au nord de ce te´lescope.
3.2.3 Le re´seau de cuves
LOS LEONES
Campus
15 km
Fig. 3.11 – Re´seau de surface au 24 juin 2004. Les champs de vue des 6 baies du te´lescope
de fluorescence installe´ a` Los Leones sont repre´sente´es par les lignes rouges en pointille´. Les
ronds clairs repre´sentent les cuves en fonctionnement, en noir celles sans e´lectronique, et
les carre´s rouges celles en dysfonctionnement. La zone de l’ancien EA est de´limite´ en jaune
pointille´. Le campus de l’observatoire est e´galement indique´.
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3.2.3.1 Description ge´ne´rale
La figure 3.3 de droite montre e´galement le re´seau de surface d’Auger complet, tel qu’il
devrait eˆtre fin 2005. Le “Surface Detector” (SD) sera a` terme compose´ de 1600 cuves a` effet
Cˇerenkov remplies d’eau, espace´es de 1.5 km selon un maillage triangulaire. Le 24 juin 2004,
le SD comptait 348 cuves en fonctionnement (cf. figure 3.11). A la fin de l’anne´e 2004, environ
800 devraient eˆtre installe´es.
Les premie`res cuves ont commence´ a` envoyer des donne´es au mois de juillet 2001. Elles
constituaient le re´seau test“Engineering Array” (EA), apparaissant sur la figure 3.10. Celui-ci
a compte´ 32 cuves en fonctionnement sur les quarante installe´es. La phase de pre´-production
a de´bute´ fin avril 2003 et a vu le re´seau s’agrandir depuis.
3.6 m
batteries
antenne de communication
antenne GPS
boitier électronique
panneau solaire
cuve en polyéthylène
photomultiplicateur
12 m  d’eau purifiée3
Fig. 3.12 – Photographie et sche´ma d’une cuve Cˇerenkov (dite Local Station, LS) .
La figure 3.12 montre les diffe´rents composants d’une station du re´seau de surface d’Au-
ger. Elle est moule´e en polye´thyle`ne en forme de cylindre (10 m2 sur 1.55 m de hauteur),
et renferme un sac en Tyvek qui contient 12000 litres d’eau ultra-pure, pour empeˆcher la
prolife´ration bacte´rienne. Les proprie´te´s de l’eau doivent en effet rester inchange´es pendant
toute la dure´e de l’expe´rience. La surface du Tyvek est re´fle´chissante, pour pouvoir collec-
ter le maximum de photons produits dans l’eau. Trois photomultiplicateurs (PMT) couple´s
optiquement aux trois feneˆtres transparentes du sac re´coltent la lumie`re Cˇerenkov e´mise.
3.2.3.2 L’effet Cˇerenkov
L’effet Cˇerenkov est connu depuis 1937. C’est l’e´quivalent pour la lumie`re du bang su-
personique produit par un engin, comme un avion, qui franchit le mur du son : une particule
charge´e qui traverse un milieu d’indice de re´fraction n avec une vitesse v supe´rieure a` la
vitesse de la lumie`re dans ce milieu c/n, e´met un rayonnement e´lectromagne´tique dit Cˇeren-
kov, qui se mate´rialise sous la forme d’un coˆne de lumie`re e´mis vers l’avant, dans le sens de
propagation de la particule.
Ce rayonnement est e´mis car la particule charge´e polarise les atomes le long de son trajet,
qui deviennent alors des dipoˆles e´lectriques. Ces dipoˆles e´mettent un rayonnement e´lectro-
magne´tique. Tant que v < c/n, les dipoˆles sont distribue´s syme´triquement autour de la
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trajectoire de la particule, et le champ e´lectromagne´tique inte´gre´ sur tous les dipoˆles devient
globalement nul et aucun rayonnement n’est e´mis (cf. figure 3.13 de gauche). Par contre, si
v > c/n, la syme´trie est brise´e, les atomes en aval de la particule ne pouvant eˆtre polarise´s.
Le champ cre´e´ par la particule se propage moins vite que la particule, et un rayonnement est
e´mis (cf. fig. 3.13 de droite). La perte d’e´nergie due a` l’effet Cˇerenkov est faible compare´e
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Fig. 3.13 – Illustration de la polarisation d’un milieu d’indice n, traverse´ par une particule
charge´e avec v < c/n (cas 1) et avec v > c/n (cas 2) [54]. La polarisation non syme´trique du
deuxie`me cas est responsable de l’e´mission Cˇerenkov.
aux pertes par ionisation, mais cet effet est largement utilise´ pour la de´tection en physique
des particules.
L’angle entre les photons Cˇerenkov e´mis et la trajectoire de la particule charge´e peut eˆtre
calcule´ ge´ome´triquement. Pour un temps donne´ t, la particule parcourt depuis le point A
B
A
C
θ
trajectoire de
la particule
d’un photon
trajectoire
Fig. 3.14 – Sche´ma repre´sentant les trajectoires de la particule se de´plac¸ant plus vite que la
lumie`re dans le milieu et des photons e´mis sur son parcours, et l’angle θ d’e´mission Cˇerenkov.
dpart = AB = vt, et un photon e´mis au meˆme point dγ = AC = (c/n)t. On obtient donc :
cos θ =
AC
AB
=
c
nv
=
1
βn
, (3.4)
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ou` β est la vitesse relative de la particule. En principe, l’e´mission d’un photon Cˇerenkov
provoque un recul de la particule et un le´ger changement de direction. En prenant en compte
cet effet, le traitement exact de la cine´matique donne :
cos θ =
1
βn
+
~k
2p
(
1− 1
n2
)
,
avec k(= 2pi/λ) le vecteur d’onde du photon, ~k son impulsion et p l’impulsion de la parti-
cule. Or, en pratique ~k ¿ p (l’e´nergie des photons Cˇerenkov ne de´passe pas quelques eV),
l’e´quation 3.4 est une excellente approximation.
Cette formule montre clairement que l’effet Cˇerenkov est soumis a` un seuil : il faut que
cos θ ≤ 1, donc β ≥ 1/n. Conside´rons cet effet dans les cuves, c’est-a`-dire dans l’eau avec
n = 1.33. Le seuil en e´nergie va eˆtre fixe´ par βseuil ' 0.75 ⇒ γseuil ' 1.52, avec Eseuil =
γseuilmc
2. Pour produire une e´mission Cˇerenkov, les muons devront donc avoir une e´nergie
cine´tique d’au moins 55 MeV, et les e´lectrons 0.27 MeV. D’apre`s la figure 2.13, c’est le cas
de la grande majorite´ des muons et des e´lectrons/positrons des grandes gerbes arrivant au
sol, ce qui justifie donc l’utilisation de cuves remplies d’eau pour leur de´tection.
L’angle θ est donc limite´ par l’e´nergie des particules. Au seuil, les photons sont e´mis en
avant (θseuil = 0˚ ), et l’angle maximum est atteint pour βmax = 1 et ne de´pend alors que de
l’indice de re´fraction n. Dans l’eau, θmax = arccos 11.33 ' 41.3˚ .
Le nombre de photons Cˇerenkov e´mis par unite´ de longueur traverse´e entre les longueurs
d’onde λ1 et λ2 est donne´e par :
dN
dx
= 2piαz2
∫ λ2
λ1
(
1− 1
n2β2
)
dλ
λ2
z est la charge de la particule produisant le rayonnement Cˇerenkov et α la constante de
structure fine. En ne´gligeant la dispersion du milieu (n est inde´pendant de la longueur d’onde)
et avec z = ±1 (e±, µ±) :
dN
dx
= 2piα
(
1− 1
n2β2
)(
1
λ1
− 1
λ2
)
(3.5)
Apre`s la re´flexion sur le Tyvek et la transmission dans l’eau, le spectre des photons Cˇerenkov
produits a son pic compris entre 350 et 450 nm. Les PMT des cuves Auger ont donc e´te´
choisis pour leur bonne efficacite´ quantique dans cette gamme, supe´rieure a` 16 %, et allant
jusqu’a` ∼25 % [94]. Sachant que seulement 5 % des photons produits dans l’eau ne sont
pas absorbe´s, avec la formule 3.5 et en conside´rant les particules relativistes (β ' 1), nous
obtenons 6 photons par cm traverse´ qui arrivent finalement aux PMT. Avec 16 % d’efficacite´
quantique, un seul sera converti en photo-e´lectron.
3.2.3.3 E´lectronique
Les sorties des PMT sont traite´s par l’e´lectronique rassemble´e dans le boˆıtier fixe´ au-dessus
des cuves. Pour e´largir la gamme dynamique, l’e´lectronique vient lire les signaux provenant
de l’anode et de la dernie`re dynode ; le circuit de lecture a e´te´ conc¸u de fac¸on a` obtenir un
rapport dynode/anode e´gal a` environ 32, valeur qui peut varier d’un PMT a` l’autre [139].
Le signal de l’anode (dit bas gain) permet ainsi d’enregistrer les grands signaux, sature´s en
haut gain, sans perte d’information, comme le montre la figure 3.15.
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Fig. 3.15 – Les traces FADC (nombre d’unite´s ADC en fonction du nume´ro d’e´chantillons
de 25 ns) d’un meˆme PMT, en haut gain (a` gauche) et en bas gain (a` droite). Le signal de
gauche provenant de la dynode montre clairement une saturation (due a` l’amplificateur situe´
en aval) sur plusieurs e´chantillons conse´cutifs, contrairement au signal de l’anode. On notera
que la ligne de base n’est pas nulle, et qu’elle doit donc eˆtre soustraite lors du calcul de la
charge totale.
Les six signaux de sortie d’une cuve (anodes et dynodes des trois PMT) sont e´chantillonne´s
sur 10 bits a` 40 MHz par des convertisseurs analogiques-nume´riques rapides (Flash Analog-
to-Digital Converter, FADC). La charge totale est donc calcule´e en inte´grant les e´chantillons
de 25 ns des signaux.
Fig. 3.16 – La carte unifie´e d’une station Auger : a` gauche, vue du dessus montrant les
diffe´rents composants ; a` droite, vue du dessous avec les cartes Front-End et GPS.
Depuis la pre´-production, une carte unifie´e assume toutes les fonctions de l’e´lectronique
(cf. fig. 3.16). Auparavant, une fonction e´tait attribue´e a` une carte spe´cifique, toutes les
cartes e´tant supporte´es par une carte me`re. Aujourd’hui, seules les cartes GPS et de lecture
(Front-End) viennent comple´ter le fonctionnement de la carte unifie´e (cf. photographie de
droite).
La carte Front-End contient les six FADC qui nume´risent les signaux et les circuits qui
vont tester les conditions de de´clenchement (partie Trigger). Le temps de de´clenchement de
la station est lui mesure´ graˆce a` la carte GPS, puis ce signal est traite´ par la partie marquage
en temps (Time Tagging) de la carte unifie´e. Le syste`me GPS (Global Positioning System)
assure la synchronisation des stations a` 8 ns pre`s, re´solution largement suffisante compare´e
aux fluctuations du front de gerbe. Des de´calages syste´matiques et stables ont e´te´ identifie´s
sur toutes les cartes GPS : ils sont maintenant mesure´s par rapport a` une meˆme horloge
atomique, puis sont corrige´s a posteriori.
L’interface de controˆle de la cuve (Slow Control) permet de programmer le circuit de
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de´cision, et de fixer les diffe´rentes tensions et seuils ; elle permet e´galement de lire les in-
formations de monitorage, comme les tempe´ratures de la boˆıte et des embases des PMT, et
les diffe´rentes tensions et intensite´s. Enfin la connexion Ethernet sert pour le de´veloppement
logiciel et la communication directe avec l’utilisateur lors des interventions locales.
Les stations forment donc des entite´s totalement autonomes : la puissance e´lectrique
ne´cessaire est fournie par deux batteries de 12 V charge´es par un panneau solaire, et les
donne´es enregistre´es sont transmises au campus de l’observatoire (cf. fig. 3.17) situe´ a` l’entre´e
de Malargu¨e par radio, via des relais microonde concentrateurs installe´s sur les sites des
te´lescopes de fluorescence.
CDAS
Fig. 3.17 – Baˆtiment du campus Auger comprenant les bureaux, une salle de confe´rence et
la salle du syste`me d’acquisition de donne´es (CDAS), apparaissant sur la photographie de
droite, en haut.
3.2.3.4 Calibrage et VEM
Pour utiliser les donne´es enregistre´es par les cuves, il est ne´cessaire d’effectuer le calibrage
des signaux des PMT en utilisant des quantite´s physiques connues. En effet, ces signaux
proviennent d’une chaˆıne complexe ou` plusieurs parame`tres entrent en compte : la qualite´ de
l’eau, la re´flectivite´ du Tyvek, le couplage optique entre le sac et les PMT, le gain des PMT
et enfin le traitement des signaux par l’e´lectronique.
Les muons constituent aux petits angles la majorite´ des particules du flux atmosphe´rique.
Avec un flux constant d’environ 2000 muons s−1 m−2, ils fournissent la quantite´ physique
parfaite pour exprimer les signaux en unite´s physiques. En effet, une grande partie des muons
arrivant au sol verticalement sont relativistes et vont traverser la cuve en de´posant toujours
la meˆme quantite´ d’e´nergie, qui est alors directement proportionnelle a` la lumie`re Cˇerenkov
produite. Ce qui n’est pas le cas pour la majorite´ des particules e´lectromagne´tiques (≥ 90
%) qui sont rapidement absorbe´es dans l’eau. Le signal d’un muon est donc directement pro-
portionnel a` la longueur d’eau traverse´e. Cette importante caracte´ristique va permettre de
calibrer les signaux.
La figure 3.18 montre sur les histogrammes des signaux d’un PMT les pics duˆs aux muons
verticaux et centraux traversant une cuve. Conside´rons ces histogrammes : la premie`re bosse
repre´sente la contribution du flux atmosphe´rique de basse e´nergie, les particules e´lectro-
magne´tiques entre autres ; sa forme est due a` la condition de co¨ıncidence des trois PMT ;
vient ensuite la contribution des muons, plus e´nerge´tiques, qui forment la seconde bosse ;
c’est ce deuxie`me pic qui est inte´ressant pour le calibrage.
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Les positions de ces pics sont d’importants parame`tres de calibrage, qui permettent de
convertir les unite´s ADC en VEM (Vertical Equivalent Muon), l’unite´ de mesure choisie pour
les signaux des cuves d’Auger. Le VEM (VEMcharge) correspond donc a` la charge totale
de´pose´e par un muon de haute e´nergie traversant verticalement la cuve en son centre. Le
VEMpic correspond quant a` lui a` la valeur du pic de ce meˆme signal. Par la suite, les signaux
seront exprime´s en VEM, soit le VEMcharge, sauf pre´cision.
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Fig. 3.18 – Histogrammes du pic et de la charge totale des signaux vus par le PMT 1 d’une des
stations du SD (Antu, 193), en re´ponse au flux atmosphe´rique. Les pics des muons centraux
et verticaux traversant la cuve sont clairement visibles autour de 50 (histogramme des pics)
et 160 unite´s ADC (histogramme des charges). La ligne de base des signaux a e´te´ soustraite
des abscisses pour une meilleure compre´hension.
Une proce´dure de calibrage automatique a e´te´ de´veloppe´e pour de´terminer les valeurs
des VEMcharge et VEMpic, spe´cifiques a` chaque PMT de chaque cuve, afin que les signaux
puissent eˆtre donne´s en nombre de VEM ([131] et [45]). Elle est localement lance´e toutes les
minutes et est paralle`le a` la prise de donne´es. Ainsi, tous les e´ve´nements enregistre´s par le SD
sont accompagne´s d’un bloc de calibrage spe´cifique, qui comprend aussi la valeur du rapport
dynode/anode, e´galement calcule´e localement.
De plus, toutes les 4 heures, 1000 traces FADC a` bas seuil sont envoye´es au campus sans
traitement afin de ve´rifier le calibrage local des stations et tester les nouveaux algorithmes
avant de les imple´menter. Un bloc de monitorage est e´galement envoye´ toutes les 6 minutes. Il
contient des mesures de tempe´ratures (boˆıte e´lectronique, embases des PMT), d’intensite´s et
de tensions qui permettent de controˆler le bon fonctionnement de la cuve. Enfin un syste`me
de deux LED (Light Emitting Diode) par cuve est utilise´ pour ve´rifier la line´arite´ des PMT.
3.2.3.5 De´clenchement
Une fois un e´ve´nement vu par une cuve, celle-ci doit ensuite de´cider d’une part de garder
en me´moire ces informations, et d’autre part, de les envoyer au campus afin qu’elles y soient
traite´es. Les algorithmes de de´cisions sont imple´mente´s dans la carte PLD. Ces programmes
et les seuils qu’ils utilisent sont charge´s et installe´s a` partir du campus chaque fois que cela
s’ave`re ne´cessaire : ces changements e´taient fre´quents pendant la phase de l’Engineering Ar-
ray, mais aujourd’hui, en phase de production, cela arrive beaucoup plus rarement, pour
corriger les e´ventuelles erreurs de programmation restantes, ou pour ame´liorer les perfor-
mances du re´seau.
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Pour traiter les signaux (ou traces) des FADC, la carte Front-End va de´clencher diffe´rents
programmes de de´cisions, a` plusieurs niveaux. Au premier niveau, deux modes de de´clenche-
ment existent :
– dans un premier cas, si l’un des e´chantillons de 25 ns de la trace FADC a un contenu
supe´rieur au seuil pre´de´termine´ de 1.75 VEMpic, alors la trace est enregistre´e en tant que
“THRESHOLD”; une co¨ıncidence des trois PMT est cependant ne´cessaire (cf. fig. 3.19
de gauche).
– dans un deuxie`me cas, il faut que 13 e´chantillons se trouvent au-dessus de 0.2 VEMpic
dans une feneˆtre en temps de 300 µs ; la trace est alors marque´e “Time Over Thre-
shold” (TOT) ; une co¨ıncidence de deux PMT est suffisante, car cette condition de
de´clenchement est beaucoup plus restrictive (cf. fig. 3.19 de droite).
Une trace FADC marque´e TOT peut cependant devenir THRESHOLD si l’un de ses e´chan-
tillons de´passe le seuil de 1.75 VEMpic. Elle garde dans ce cas les deux labels.
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Fig. 3.19 – Deux exemples de traces FADC provenant de l’e´ve´nement 825945, estime´ a` θ=32.8
˚ et a` une e´nergie de 8 EeV. Les figures de gauche repre´sentent les signaux des 3 PMT de
la cuve 354, ayant de´clenche´ a` 646 m du cœur de la gerbe sur une condition THRESHOLD,
et celles de droite les signaux de la cuve 333 ayant de´clenche´ a` 1502 m du cœur sur une
condition TOT. Les lignes en rouge pointille´ repre´sentent le temps du de´clenchement.
Ce premier niveau de de´clenchement est appele´ T1 (“trigger” de niveau 1). Les deux
algorithmes pre´ce´dents ont e´te´ ajuste´s de manie`re a` atteindre un taux de de´clenchement de
100 Hz. Ainsi a` chaque T1 forme´, 768 e´chantillons sont enregistre´s en me´moire, dont 245
avant le de´clenchement. Un second traitement est alors applique´ a` ces 100 Hz.
L’algorithme de niveau 2, T2, va permettre de travailler avec les traces FADC plus inte´res-
santes du point de vue de la physique : dans les 100 Hz de T1, ceux e´tiquete´s TOT (environ
1 %) sont directement promus T2 ; seuls les THRESHOLD de´passant le seuil de 3.2 VEMpic,
toujours en co¨ıncidence des 3 PMT, seront e´lus T2. Il ne restera alors plus que 20 Hz de
signaux.
Chaque cuve envoie alors les informations relatives a` ses 20 Hz de T2 (microseconde
d’enregistrement, identifiant de la station et type de de´clenchement) au campus central. Une
application de´die´e teste alors les regroupements dans le temps et dans l’espace : le Central
Trigger (Ct, [143]) est charge´ d’appliquer des contraintes pre´de´finies sur les configurations de
stations avant de transmettre sa de´cision de faire enregistrer ou non sur disque l’e´ve´nement
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dans sa totalite´.
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Fig. 3.20 – Sche´matisation hexagonale du re´seau autour d’une station centrale : deux
exemples de configurations possibles de de´clenchement sont donne´s par les cercles en pointille´
(3C1H, figure de gauche) et par les carre´s en gras (3C2&4C4, figure de droite).
La figure 3.20 montre comment Ct conside`re le re´seau, une station centrale entoure´e
de couronnes hexagonales de stations. Pre´cisons que chacune des stations du re´seau peut
jouer le roˆle du centre des hexagones. Les contraintes sont alors de´finies par la formule nCm,
qui spe´cifie qu’autour de cette station centrale, un certain nombre de stations (+ la station
centrale = n) doit se trouver sur un certain nombre de couronnes (m). Ainsi, la configuration
la plus simple sera note´ 3C1 et correspondra a` au moins 2 stations se trouvant sur la premie`re
couronne entourant la station centrale. La figure 3.20 montre deux des contraintes de la prise
de donne´es : 3C1H6 , donne´e par les cercles en pointille´ sur le sche´ma de gauche et 3C2&4C47
, donne´e par les carre´s en gras sur celui de droite. Ct teste toutes les combinaisons possibles,
en de´plac¸ant chaque station de l’e´ve´nement au centre des couronnes et en appliquant les
diffe´rentes configurations pre´de´finies et des contraintes de temps de´pendant de la distance.
Des configurations autres que nCm sont e´galement imple´mente´es :
– TOT : ne´cessite la co¨ıncidence de 3 stations marque´es localement TOT, sans condition
de compacite´ ;
– CARMEN MIRANDA (obsole`te depuis le de´but de la production), DIA NOCHE et
MOULIN ROUGE : spe´cifiques aux doublets de stations8, ils sont de´clenche´s toutes les
20 mn (recherche d’une co¨ıncidence entre les stations d’un doublet dans la meˆme µs) ;
– RANDOM : recherche toutes les 30 mn les stations ayant des donne´es dans une meˆme
feneˆtre de 30 µs ; il est utilise´ pour ve´rifier de manie`re ale´atoire les traces FADC qui
satisfont aux conditions de de´clenchement locales ;
– OBSERVER : il est de´clenche´ par un utilisateur et permet de lire les donne´es d’une
station particulie`re.
63C1H : la meˆme configuration que 3C1, mais avec les 3 stations aligne´es ; H est pour horizontal, ce
de´clenchement e´tant utilise´ pour les gerbes horizontales de faible e´nergie.
73C2&4C4 : une combinaison de deux configurations, au moins 2 stations dans les 2 premie`res couronnes
autour de la station centrale ET au moins 3 stations dans les 4 premie`res couronnes ; c’est la condition de
de´clenchement la plus fre´quente (e´te´ 2004).
8Doublets : stations se´pare´es d’une dizaine de me`tres, installe´es dans le but d’e´tudier la pre´cision en temps
et de ve´rifier le calibrage des signaux.
100 Observation des RCUHE
Dans le cas d’une de´cision favorable de Ct (T3 pour le niveau 3), une requeˆte est alors
envoye´e par le campus aux stations ayant participe´ a` la formation du T3 ; celles-ci renvoient
en re´ponse les donne´es correspondants a` leur T2, et le tout est alors traite´ par le syste`me
d’acquisition de donne´es.
3.2.4 Le Central Data Acquisition System
Le syste`me d’acquisition du SD est un ensemble de programmes charge´ de re´cupe´rer et
controˆler les flux de donne´es provenant du re´seau, de les ordonner et de les stocker. Il doit
maintenir dans la mesure du possible les cuves en e´tat de fonctionnement. Il e´galement dispose
d’outils de controˆles et de configuration, charge´s de maintenir les performances du syste`me.
3.2.4.1 Roˆle du syste`me d’acquisition du SD
Le CDAS (Central Data Acquisition System) est physiquement installe´ dans une des salles
du baˆtiment principal du campus (cf. fig. 3.17). Il fonctionne graˆce a` trois ordinateurs (Diane,
E´mile, Flore), et trois ordinateurs supple´mentaires servent pour le controˆle du syste`me et des
stations, l’analyse et la maintenance (Arthur, Brian, Clara). Une autre machine est utilise´e
pour le de´veloppement (Zoe´). Afin de se´curiser les donne´es et le CDAS, son re´seau interne
est masque´ du monde exte´rieur (Internet) par deux machines de´die´es (firewall et gateway),
avec une configuration minimale. Cette installation permet d’acce´der a` Internet via le re´seau
du campus (auger.org.ar) et la copie des e´ve´nements vers quatre sites miroirs (le Centre de
Calcul de Lyon, Buenos Aires, Chicago et le LPNHE pour le controˆle des donne´es et le test
des nouveaux formats), mais interdit donc l’acce`s depuis l’exte´rieur.
Le CDAS est automatise´ et quasi autonome (syste`me ope´rationnel plus de 90% du temps),
il fonctionne graˆce a` une combinaison de programmes e´crits en C ou C++ (langage oriente´
objet) et de shell scripts. Le syste`me assemble les T2 provenant du SD, controˆle les cuves et
organise l’enregistrement des donne´es collecte´es. Il a e´te´ conc¸u de fac¸on a` fonctionner sans
interruption avec un minimum d’intervention humaine et pour pouvoir traiter un re´seau de
1600 stations sans modification majeure. Les donne´es des te´lescopes de fluorescence sont enre-
gistre´es sur site, mais une interface particulie`re avec le FD permet d’identifier les e´ve´nements
hybrides.
3.2.4.2 Serveurs et clients
Les applications du CDAS, organise´es autour d’une architecture serveur/client, fonc-
tionnent constamment (meˆme en cas de coupure de courant, un ge´ne´rateur auxiliaire permet
de maintenir l’acquisition durant quelques heures), sauf en cas de demande d’arreˆt explicite.
Deux serveurs fournissent un ensemble de services de´die´s :
Pm (Post master) : interface entre les stations du SD et le CDAS. Point d’arrive´e du
syste`me de communication d’Auger, Pm redistribue les informations extraites des dif-
fe´rents flux de donne´es :
– les informations relatives aux T2 du re´seau de surface, et celles lie´es aux e´ve´nements
enregistre´s par les te´lescopes de fluorescence ;
– les donne´es des FADC et du calibrage associe´ ; elles sont de´coupe´es en plusieurs blocs
et envoye´es en meˆme temps que les T2 pour occuper toute la bande passante ;
– les informations de controˆle, qui donnent l’e´tat ge´ne´ral du de´tecteur ;
– les informations de monitorage et de calibrage.
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Pm collecte ces diffe´rents blocs radio, les re´assemble, et les transmet aux autres appli-
cations du CDAS (les T2 sont transmis a` Ct et les traces FADC a` Eb). Pm permet
e´galement l’envoi de requeˆtes spe´cifiques aux stations et le te´le´chargement de logiciels.
Fd : interface entre le FD et le CDAS. Fd est charge´ de transmettre les T3 issus des te´les-
copes de fluorescence : tout profil longitudinal enregistre´ par le FD a une priorite´ de
niveau 3 et est directement envoye´ au CDAS pour de´clencher un e´ve´nement hybride.
Ce T3 particulier est appele´ FD.
Mr (Monitoring recorder) : Mr est un serveur de´die´ qui collecte les donne´es de monito-
rage et de calibrage transitant dans le CDAS. Un client, MoR, est charge´ du stockage
au format ROOT [16].
Un serveur de messages, Ik pour Information kernel, permet la communication entre
les applications du CDAS. Les messages sont en ASCII formate´, de fac¸on a` eˆtre lisibles sans
traitement particulier. Pour pouvoir se connecter au syste`me, les applications s’enregistrent
aupre`s d’Ik, afin de recevoir et envoyer certains types de messages. Les applications envoient
des messages pour signaler des erreurs, une situation alarmante ou pour marquer un e´ve´ne-
ment significatif. Ik s’occupe de la gestion de ces messages : il les stocke de fac¸on a` les rendre
consultables sur demande.
Un client est une application connecte´e a` l’un des serveurs pre´ce´dents. Deux clients
prennent en charge les donne´es : Ct, de´crit dans la section pre´ce´dente et Eb ; un autre
client supervise les stations du re´seau.
Eb (Event builder) : suite a` la formation d’un T3 par Ct, Eb va construire l’e´ve´nement a`
partir des donne´es envoye´es par les stations, et l’enregistrer sur les disques RAID9 (500
Go) au format ROOT [16]. Eb est capable de ge´rer plusieurs e´ve´nements en simultane´.
Des messages d’erreur sont envoye´s a` Ik en cas d’informations manquantes.
Rc (Run controller) : Rc ve´rifie que les stations fonctionnent bien, en leur envoyant re´gu-
lie`rement des requeˆtes de statut, avec accuse´ de re´ception. Le cas e´che´ant,Rc rede´marre
la station. Rc inscrit e´galement les stations se de´clarant pour la premie`re fois dans la
base de donne´es et leur attribue un nume´ro d’identifiant.
3.2.4.3 Les applications graphiques
Des applications graphiques facilitent la surveillance ou la communication :
LsMess : interface pour envoyer des requeˆtes aux stations : il suffit de spe´cifier le type
du message et l’identifiant de la station. Il est cependant toujours possible d’e´crire
soi-meˆme le message, sachant que la trame suit des conventions bien particulie`res qui
doivent eˆtre respecte´es.
XIk : permet la visualisation de tous les messages Ik transitant dans le CDAS. Des couleurs
sont affecte´es aux priorite´s : gris pour les messages d’information, vert pour les aver-
tissements, orange pour les alertes se´ve`res, rouge pour les erreurs fatales et blanc pour
les autres types de messages. Il est possible de se´lectionner les messages par envoyeur,
destinataire ou type de message.
9Le syste`me RAID (Redundant Array of Independent Disks) est un ensemble de disques durs qui offre une
protection des donne´es et qui ame´liore la rapidite´ d’acce`s. Il e´vite ainsi l’endommagement, la perte partielle
ou totale des donne´es stocke´es.
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MoRI : permet la visualisation des donne´es de monitorage et de calibrage. Il a e´te´ de´veloppe´
de fac¸on a` pouvoir observer n’importe quelle corre´lation, d’afficher les e´volutions en
fonction du temps et les diffe´rents histogrammes.
DbEditor : l’e´diteur de la base de donne´es. Il permet de consulter et de modifier la base de
donne´es qui contient les informations sur les stations (nom, identifiant, coordonne´es,
secteur et e´tat de fonctionnement), et de parame´trer Ct et les autres applications.
Le CDAS a e´te´ conc¸u et de´veloppe´ par le groupe Auger du LPNHE, et a commence´ a`
fonctionner pratiquement en meˆme temps que les premie`res cuves. Depuis mon arrive´e dans
ce groupe, j’ai participe´ au de´veloppement du CDAS, ce qui a repre´sente´ une grande partie
du travail de ma the`se. J’ai surtout contribue´ a` la conception et a` l’e´volution du syste`me de
lecture des donne´es enregistre´es par le SD, a` la reconstruction des e´ve´nements physiques et
a` leur visualisation graphique.
3.2.4.4 Librairie IoSd
Afin d’assurer une cohe´rence a` l’enregistrement et a` la lecture, il est ne´cessaire de de´finir
un format unique de donne´es. Pour cela, une librairie commune a e´te´ e´crite, qui permet de
relire de fac¸on tre`s simple les donne´es avant de proce´der a` leur analyse.
Le format de donne´es a beaucoup e´volue´ depuis le de´but de la prise de donne´es. Il a
tout d’abord e´te´ e´crit avec de nombreux objets ROOT, un logiciel d’analyse de´veloppe´ par le
CERN [16] : le format e´tait structure´ en arbre, une branche repre´sentant un type de donne´es
et une feuille une donne´e. Ce format e´tait cependant lourd et contraignant, dans le sens ou` la
me´moire utilise´e lors du chargement des donne´es e´tait trop importante, ce qui pose proble`me
avec un re´seau grandissant. De plus, la librairie devait ge´ne´ralement eˆtre corrige´e a` chaque
nouvelle version de ROOT.
La nouvelle librairie de´veloppe´e plus tard a e´te´ grandement e´pure´e, avec une volonte´ de ne
travailler qu’avec des objets STL, la librairie standard C++. Les objets de collection ROOT
ont ainsi disparus des classes, simplifiant d’autant l’enregistrement et la lecture. Les fichiers
restent cependant enregistre´s au format ROOT sur les disques pour garder la compatibilite´
avec l’interface graphique et d’analyse.
Une des particularite´s utiles de ce format est l’utilisation de cle´s par ROOT dans les
en-teˆtes des fichiers. Chaque cle´ est modifie´e pour contenir l’identifiant de l’e´ve´nement, son
mode de de´clenchement et le nombre de stations touche´es. A l’ouverture d’un fichier, seuls
les cle´s des e´ve´nements sont charge´es, et un e´ve´nement doit eˆtre appele´ spe´cifiquement pour
eˆtre charge´ en me´moire. Ayant en main le jeu de cle´s du fichier, cela permet d’acce´le´rer
conside´rablement la se´lection des e´ve´nements en recherchant a priori des cle´s spe´cifiques.
3.2.4.5 Librairie Er (Event Reconstruction)
C’est la librairie inte´gre´e au CDAS qui permet d’effectuer la reconstruction des e´ve´-
nements via l’Event Display (ED, de´crit dans la section suivante), ou bien en utilisant son
propre programme d’analyse, e´labore´ a` partir des exemples fournis. Cette librairie a e´te´ de´ve-
loppe´e durant ma the`se, en meˆme temps que IoSd et ED. Elle contient plusieurs proce´dures
de reconstruction automatiques permettant d’estimer principalement la direction et l’e´ner-
gie des primaires de´tecte´s. Ces proce´dures effectuent des rejets de stations si cela s’ave`re
ne´cessaire (stations non compatibles en temps avec les autres), et e´ventuellement des rejets
d’e´ve´nements si ceux-ci sont duˆs a` des co¨ıncidences fortuites (de´clenchements ale´atoires des
stations duˆs a` des gerbes de faible e´nergie ou a` des orages par exemple). La proce´dure utilise´e
par de´faut est de´crite dans le chapitre suivant (section 4.2.1).
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Le principal souci lors du de´veloppement de cette librairie a toujours e´te´ de donner la
reconstruction la plus juste possible. Ainsi, bien que loin d’eˆtre encore parfaites et de´pen-
dant fortement des simulations de gerbes et de de´tecteurs, les reconstructions propose´es sont
relativement justes et pre´cises, et permettent d’obtenir une estimation correcte de l’e´nergie.
L’e´laboration de ces reconstructions et les re´sultats obtenus graˆce a` elles sont de´crits en de´-
tails dans la section 4.3.
Un exemple simple
La reconstruction classique imple´mente´e par de´faut dans ED est obtenue par l’appel a` la
fonction Reconstruct(), directement utilisable dans un programme d’analyse :
#include "Er.h"
int main (int argc, char *argv[])
{
IoSd input(argc-1, argv+1);
EventPos pos;
for(pos=input.FirstEvent(); pos<input.LastEvent(); pos=input.NextEvent()) {
SdEvent event(pos, "VERBOSE");
if(event.EventOk(10)) event.Reconstruct();
}
return 0;
}
Ce programme d’exemple utilisant la librairie Er montre la simplicite´ de lecture et d’ex-
ploitation des donne´es. L’objet IoSd est charge´ de lire la liste de fichiers ROOT fournis en
entre´e, et de permettre l’acce`s aux e´ve´nements via une simple boucle for. Chaque e´ve´nement
est alors successivement charge´ en me´moire graˆce a` son nume´ro de position dans la liste, pos.
L’option VERBOSE permet l’affichage des parame`tres estime´s, apre`s la reconstruction de chaque
e´ve´nement, qui intervient apre`s l’appel a` la fonction Reconstruct(). La fonction EventOk(n)
permet la se´lection des e´ve´nements ayant au moins n stations pre´sentant des T2 (10 dans
l’exemple).
Une alternative plus rapide a` la se´lection et au chargement des e´ve´nements est donne´e
dans l’exemple suivant, avec l’utilisation des cle´s des fichiers :
...
vector<IoSdKey> keys = *input.Keys();
KeyPos pos;
for(pos=input.FirstKey(); pos<input.LastKey(); pos=input.NextKey()) {
if(keys[pos].Multiplicity < 3 || keys[pos].T3Algo != "TOT") continue;
SdEvent event(pos, "VERBOSE");
...
}
...
Dans ce deuxie`me cas, la se´lection ne ne´cessite pas le chargement de l’e´ve´nement, d’ou`
le gain de vitesse. La se´lection est ici faite sur les e´ve´nements enregistre´ sur un T3 de type
TOT, avec au moins 3 stations.
3.2.4.6 L’Event Display
L’Event Display (ED) est l’interface graphique qui permet la visualisation comple`te des
e´ve´nements (cf. fig. 3.21). Il peut recevoir en entre´e plusieurs fichiers, et va concate´ner par
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la gestion des cle´s ROOT tous les e´ve´nements trouve´s, de fac¸on a` ce que ceux se´lectionne´s
apparaissent dans un menu de´roulant. Plusieurs options de se´lection sont propose´es : par le
nombre de stations touche´es, par le mode de de´clenchement (3C2&4C4, 3C1H, TOT, FD,
...), ou encore par une configuration particulie`re de stations, qui doit permettre de faire
ressortir les e´ve´nements physiques (cf. section 4.2.2). La se´lection des e´ve´nements contenant
une station particulie`re est e´galement possible, en spe´cifiant simplement son nom avant le
chargement.
Un deuxie`me menu montre les stations appartenant a` l’e´ve´nement se´lectionne´, et, selon
l’utilisateur, celles n’ayant pas de´clenche´ et enregistre´es avec l’e´ve´nement. Toutes les infor-
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Fig. 3.21 – E´ve´nement 870486, enregistre´ le 8 juillet 2004, vu par l’Event Display. Les traces
FADC (ici bas gain) de la station 231 sont affiche´es, ainsi que les stations touche´es par la gerbe
(en vert). Le graphe de droite et les valeurs associe´es sont obtenus apre`s la reconstruction.
mations relatives a` une station ayant de´clenche´ sont accessibles (les traces FADC haut et bas
gain des trois PMT (cf. fig. 3.15), les valeurs de calibrage (cf. fig. 3.22), la valeur du pic et
du signal inte´gre´), ainsi que l’e´tat du reste du re´seau lors de l’enregistrement (stations ayant
perdu leurs donne´es, en panne...). Les histogrammes de calibrage de chaque PMT, comme
ceux de la figure 3.18, peuvent e´galement eˆtre affiche´s.
ED est e´galement capable de reconstruire les e´ve´nements, graˆce a` son lien avec la librairie
Er, dont les diffe´rents modes de reconstruction et possibilite´s sont de´crits dans le chapitre
suivant. Il existe ne´anmoins un mode par de´faut, qui affiche les re´sultats de reconstruction si
tout s’est bien passe´ (cf. fig. 3.21 de droite).
Si les valeurs reconstruites semblent correctes, les e´ve´nements peuvent eˆtre repre´sente´s
en coordonne´es galactiques sur la sphe`re ce´leste en projection sur un plan (cf. figure 3.23, a`
comparer avec la figure 3.24), ou en trois dimensions.
Une animation permettant de voir l’avance´e dans l’atmosphe`re du front d’une gerbe re-
construite a aussi e´te´ ajoute´e : les cuves sont progressivement touche´es, et le nombre de
particules diminue au fur et a` mesure (cf. figure 3.25).
Toujours guide´ par l’expe´rience, plusieurs autres options ont e´te´ imple´mente´es, pour faci-
liter l’utilisation et dans un souci de performances toujours accrues. Ainsi, une ou plusieurs
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Stroustrup
Id 113
100MHz: current 99999981 next 99999980
40MHz: current 39999993 next 39999992
SawTooth: Previous -37 Current -16 Next 5
GPS Offset 7.37
Nanosecond (EOT) 939467428
Trigger1Algo Threshold Type 769 (TOT)  NSamples 768
Event Clock Tick 93946723  offset 0
Calib version 13
Calib start 773249930 end 773249991 (60 s)
T1/T2/TOT rate 107.5 / 21.9 / 7.67 Hz
Tubes OK:   1  1  1  
Dynodes Baselines:
56.1 – 0.63   39.16 – 0.64   51.78 – 0.68   
Anodes Baselines:
54.65 – 0.57   49.71 – 0.53   35.04 – 0.39   
VEM peak   59.3   59.8   59.7   
VEM charge   191   187   187   
Area/Peak   3.23  3.12  3.14  
Stability: ======== (0)  ======== (0)  ======== (0)  
70Hz calib sigma    -0.037   0.96   0.1   
Dynode/Anode
Rates   0.8  0.8  0.8  
Ratio   32.33 – 1.2   32.09 – 1.1   32.52 – 1.3   
Fig. 3.22 – Une des pages de l’ED, donnant les valeurs de calibrage de la station 113 (Strous-
trub).
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Fig. 3.23 – Carte du ciel de l’ED repre´sentant les e´ve´nements (ayant au moins 4 stations)
enregistre´s par le SD au mois d’aouˆt 2004, en coordonne´es galactiques. Les points rouges sont
pour les e´ve´nements dont l’angle ze´nithal θ est infe´rieur a` 20 ,˚ en mauve 20 ≤ θ < 30 ,˚ en
bleu 30 ≤ θ < 40˚et en vert 40 ≤ θ < 50 .˚
stations peuvent eˆtre supprime´es de l’e´ve´nement (comme les stations fortuites), leurs traces
FADC peuvent eˆtre de´cale´es en temps pour ve´rifier que le de´but de signal estime´ est bien le
bon et le signal d’un ou plusieurs PMT peut eˆtre modifie´, voire mis a` ze´ro si le PMT s’ave`re
de´fectueux a posteriori. Sur le sche´ma du re´seau, chaque station, repre´sente´e selon son e´tat
de fonctionnement, peut eˆtre se´lectionne´e par un simple clic de souris. Un zoom avant peut
e´galement eˆtre effectue´ sur une certaine re´gion, ainsi qu’un zoom arrie`re pour voir la totalite´
du re´seau et les te´lescopes de fluorescence.
L’Event Display a grandement gagne´ en efficacite´ depuis le de´part, notamment graˆce au
nouveau format de donne´es auquel il est relie´ par la librairie IoSD, beaucoup plus le´ger et
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Fig. 3.24 – Couverture relative du ciel pour le site d’Auger Sud, pour θ < 50˚en coordonne´es
galactiques. Cette carte calcule´e selon la me´thode donne´e en annexe A est cohe´rente avec la
carte des e´ve´nements pre´ce´dente, avec une couverture qui diminue lorsque θ augmente.
Fig. 3.25 – Capture d’e´cran de l’animation de gerbes de l’ED, pour l’e´ve´nement 787469
reconstruit a` 59˚et ayant touche´ 34 cuves. Le point d’impact est donne´ par l’intersection de
l’axe de la gerbe (en pointille´) avec le sol. Le front de gerbe avanc¸ant le long de cet axe est
repre´sente´ par les particules e´lectromagne´tiques (en vert) et les muons (en rouge). Le nombre
de particules rentrant dans une cuve (en jaune) est proportionnel au signal mesure´.
permettant des se´lections rapides. Il est en constante e´volution et restera certainement l’un
des outils les plus utilise´s de la collaboration.
Nous avons donc un re´seau de surface avec :
– un cycle utile de 100 %,
– une acceptance inde´pendante de l’e´nergie au-dessus de 1019 eV,
– une couverture uniforme du ciel en ascension droite en une journe´e,
– une re´ponse peu de´pendante des conditions atmosphe´riques,
– une qualite´ de donne´es qui s’ame´liore avec l’e´nergie qui augmente,
– un calibrage inde´pendant pour chaque de´tecteur.
Ajoutons a` cela un couplage 10 % du temps avec des te´lescopes de fluorescence, une technique
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e´prouve´e, qui calibrent leur re´ponse graˆce a` des LIDAR, des tirs laser inde´pendant et des
laˆche´s de ballons atmosphe´riques. Nous obtenons une collaboration internationale qui acquiert
une double compe´tence dans la de´tection des rayons cosmiques d’ultra haute e´nergie, et qui
sera tre`s bientoˆt capable, au vu de son de´veloppement et de ses avance´es, de trancher sur les
diffe´rents points de cette vieille question astrophysique.
La reconstruction des e´ve´nements est alors la dernie`re e´tape de toute la longue chaˆıne de
de´tection, mais elle n’en demeure pas moins une des plus difficiles, puisqu’elle repose presque
entie`rement sur les simulations, et doit prendre en compte les importantes fluctuations in-
trinse`ques aux grandes gerbes atmosphe´riques.
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Chapitre 4
Reconstruction par le re´seau de
surface
4.1 Les gerbes atmosphe´riques de´tecte´es par le SD
La de´tection d’une gerbe atmosphe´rique fournit un certain nombre d’observables qui,
apre`s traitement, permettent de remonter a` sa direction, son e´nergie et a` la nature du pri-
maire qui l’a initie´. Nous allons introduire dans cette section ces diffe´rents parame`tres et le
vocabulaire associe´, fre´quemment utilise´s dans ce chapitre consacre´ a` la reconstruction.
4.1.1 Les observables
4.1.1.1 Les donne´es enregistre´es par le re´seau
Suite a` un de´clenchement, chaque cuve du re´seau de surface appartenant a` l’e´ve´nement
fournit un temps de de´clenchement, des traces FADC et des donne´es de calibrage. Une mise
en forme pre´alable des donne´es est ne´cessaire pour pouvoir les exploiter. Le temps en nano-
seconde est ainsi corrige´ apre`s un calcul prenant en compte les informations provenant de
la carte GPS comme le marquage en temps du de´clenchement et la fre´quence propre de la
carte. Ce temps calibre´ est note´ tcal, et correspond a` la fin de la trace enregistre´e (dernier
intervalle de 25 ns).
Les signaux des FADC doivent de la meˆme fac¸on eˆtre calibre´s puis inte´gre´s pour l’analyse
et la reconstruction. La conversion des unite´s ADC en VEM prend ici toute son importance
puisque le travail sur les signaux doit s’effectuer inde´pendamment de l’e´lectronique et des
PMT. Le signal d’un PMT est calcule´ d’apre`s sa trace FADC en haut gain, sauf en cas de
saturation (un ou plusieurs intervalles sature´s) : il est alors calcule´ avec la trace bas gain.
Ensuite, la ligne de base, calcule´e d’apre`s les histogrammes de calibrage, est soustraite, et le
facteur d’amplification (rapport dynode/anode) est applique´ si la trace bas gain est utilise´e.
Enfin, le contenu de chaque e´chantillon de 25 ns est divise´ par la valeur du VEMpic du PMT,
et le signal inte´gre´ (somme en unite´s ADC du contenu de toute la trace) par la valeur du
VEMcharge. Une trace FADC moyenne´e sur les PMT en fonctionnement est e´galement calcu-
le´e, et permet d’obtenir le signal inte´gre´ de la cuve (pour une cuve d’indice i, il sera note´ Si
par la suite).
Une fois le calibrage des donne´es brutes effectue´, les observables (autre que le signal
inte´gre´ de la cuve) peuvent eˆtre calcule´es. Une des plus importantes est le de´but du signal
physique dans la trace FADC enregistre´e, qui correspond donc au temps d’arrive´e du front
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dans la cuve. Ce temps ne peut eˆtre connu de fac¸on absolue, et doit eˆtre estime´ en couplant
les diffe´rentes informations a` disposition. Il est note´ test, et est obtenu graˆce a` la formule :
test = tcal − 25× (768−#sig) ns. (4.1)
#sig est l’e´chantillon marquant le de´but du signal physique :
– pour une cuve marque´e TOT (cf. figure 4.1 de gauche), c’est le premier e´chantillon
≥ 0.2 VEMpic en co¨ıncidence sur les 3 PMT dans la feneˆtre de 120 e´chantillons du
de´clenchement (cf. section 3.2.3.5) ;
– pour une cuve marque´e THRESHOLD (cf. figure 4.1 de droite), c’est le premier des
3 e´chantillons conse´cutifs ≥ 0.2 VEMpic dans une feneˆtre de 40 e´chantillons avant le
de´clenchement1. Cette fois, la recherche est effectue´e sur la trace FADC moyenne.
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Fig. 4.1 – Les signaux calibre´s de 2 stations marque´es TOT (a` gauche) et THRESHOLD
(a` droite) de l’e´ve´nement 869979, enregistre´ le 7 juillet 2004 et reconstruit a` θ = 34.9˚ et
a` une e´nergie de 27 EeV. L’e´chelle en abscisse repre´sente le temps en ns (le 0 marque le
de´but de signal estime´), alors que chaque ligne rouge marque l’emplacement du temps de
de´clenchement (e´chantillon n˚ 246). Chaque encadre´ donne la valeur du signal inte´gre´, la
valeur du rapport signal/pic et le type de de´clenchement de la station.
Ces algorithmes relativement simples sont ne´anmoins tre`s efficaces, avec moins de 1% des
cas ou` le de´but de signal est de´cale´ de plusieurs e´chantillons, ge´ne´ralement les signaux tre`s
fluctuants de basse amplitude. Des e´ve´nements pre´sentant de grands re´sidus temporels apre`s
un ajustement du front deviennent alors des indicateurs de ces mauvaises estimations. Si le
de´calage est trop grand (plusieurs centaines de ns), la proce´dure de reconstruction (cf. sec-
tion 4.2.1) rejette alors la station, ce qui est sans grande importance puisque de tels signaux
ne peuvent se trouver qu’a` plus de 2000 m du cœur, donc dans un e´ve´nement pre´sentant
encore suffisamment de stations pour contraindre l’ajustement.
Les observables restantes sont lie´es a` la forme des signaux : l’amplitude du pic, la largeur
du signal et les diffe´rents temps de monte´e et de descente.
1Rappel : le nume´ro d’e´chantillon correspondant au de´clenchement de l’enregistrement des donne´es dans
la station est le 246, sachant qu’il y a 768 e´chantillons dans la trace FADC.
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4.1.1.2 Simulations des donne´es
Ouvrons une petite parenthe`se afin de pre´ciser quelques points sur les donne´es simule´es
du SD. Elles sont utilise´es dans les diffe´rentes e´tudes pre´sente´es dans cet ouvrage et sont com-
pare´es aux vraies donne´es, afin de pre´voir la re´ponse des cuves et de remonter aux parame`tres
de chaque gerbe.
Les donne´es simule´es ont e´te´ produites avec les simulations de gerbes atmosphe´riques
AIRES ou CORSIKA (cf. section 2.5), et avec la simulation du re´seau de surface de´veloppe´e
au sein du groupe, SDSim [20]. Succinctement, les simulations de gerbes fournissent en
sortie des fichiers contenant toutes les particules produites se trouvant au niveau au sol, avec
leur type, leur direction et leur e´nergie. Ces particules sont e´chantillonne´es par SDSim et
redistribue´es a` chaque cuve simule´e du re´seau. Les cuves sont reproduites le plus fide`lement
possible, et chaque particule entrant dans une cuve est scrupuleusement suivie et soumise
aux processus physiques en jeu a` l’inte´rieur. Le nombre de photons Cˇerenkov, la surface
de collection et l’efficacite´ quantique des PMT, l’e´lectronique de traitement sont simule´s de
fac¸on a` reproduire les signaux induits dans les vraies cuves. Le format des fichiers de sortie
de SDSim est identique a` celui des vraies donne´es, il pre´sente donc des vecteurs de stations
avec des coordonne´es, des temps, des traces FADC et des valeurs de calibrage (ces valeurs
sont fixe´es et proviennent de l’e´tude des muons verticaux). Le traitement se fait alors de la
meˆme manie`re dans les deux cas, a` la diffe´rence pre`s qu’un objet supple´mentaire se trouvant
dans les fichiers simule´s contient les informations sur la nature de la particule qui a engendre´
la gerbe, son e´nergie, sa direction, la profondeur atmosphe´rique maximum de la cascade et
la position du cœur sur le re´seau.
Malgre´ des algorithmes permettant la re´duction du nombre de particules a` traiter, ces
simulations deviennent extreˆmement lourdes en termes de me´moire et de temps de calcul a`
tre`s haute e´nergie : il faut en effet plusieurs heures pour ge´ne´rer une gerbe CORSIKA a` 1020
eV et presque autant pour simuler la re´ponse du re´seau. Le fichier de sortie de CORSIKA a
une taille d’une centaine de me´ga-octets ; il passe heureusement a` une dizaine de kilo-octets a`
la sortie de SDSim pour un e´ve´nement. Nous devons donc prendre en compte ces temps de
calcul e´normes et le stockage de toutes les donne´es chaque fois qu’une campagne de simulation
doit eˆtre lance´e. Pour ces raisons et sachant que les fluctuations sont importantes d’une gerbe
a` une autre (multiplication ne´cessaire des e´ve´nements a` un angle et une e´nergie donne´es), les
e´nergies choisies sont re´duites a` quelques valeurs. Idem pour les angles ze´nithaux, dont les
valeurs correspondent aux incre´ments en 0.1 de cos θ ; on obtient alors la gamme angulaire
suivante : 0, 25, 36, 45, 53, 60, 66, 72, 78 et 84 .˚ Ceci explique alors les “trous” dans certaines
figures donne´es en fonction de θ (cf. fig.4.3).
4.1.2 Les parame`tres de la gerbe
Les temps estime´s des de´buts de signaux et les valeurs de signaux inte´gre´s sont utilise´s
dans les ajustements pour reconstruire les parame`tres de la gerbe. Nous allons de´finir ici ces
parame`tres.
xcoeur et ycoeur (position du cœur) : le point d’impact avec le sol de l’axe repre´sentant
la trajectoire de la gerbe atmosphe´rique est appele´ cœur de la gerbe. Il est de´termine´
avec pre´cision graˆce a` l’ajustement sur les signaux, en meˆme temps que l’e´nergie (cf. sec-
tion 4.3.2). Une approximation peut eˆtre calcule´e graˆce au barycentre, la moyenne des
coordonne´es ponde´re´es par le signal des cuves :
xbary. =
∑n
i xiwi∑n
i wi
, ybary. =
∑n
i yiwi∑n
i wi
, (4.2)
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Fig. 4.2 – De´finition des angles ze´nithal θ et azimuthal ϕ de la gerbe a` partir du vecteur
directeur ~g de son axe. Le repe`re orthonorme´ de travail a comme origine la position du cœur
de la gerbe au sol. La distance perpendiculaire d’une station i a` l’axe (~ri) est e´galement
repre´sente´e.
avec i l’indice de la cuve, wi =
√
Si la ponde´ration (Si est le signal dans la cuve).
La figure 4.3 montre qu’en dessous de 65˚ la distance moyenne cur − barycentre est
infe´rieure a` 500 m, et elle diminue lorsque l’e´nergie augmente. Avec une ponde´ration
wi = Si, les barres d’erreurs diminuent a` θ > 60˚ , mais augmentent en dessous, avec
des moyennes e´galement plus grandes. Ainsi, le reste du travail effectue´ ici portant
principalement sur des gerbes non horizontales (θ < 70˚ ), le barycentre devient une
bonne estimation du cœur avec wi =
√
Si, bien qu’il ne soit utilise´ que dans des calculs
pre´liminaires ou comme valeur de de´part pour les ajustements. Il permet malgre´ tout
de reconstruire e´galement les gerbes horizontales.
T0 : temps correspond a` l’impact du cœur de la gerbe au sol. En suivant l’axe de la gerbe,
des stations en amont (en aval) du cœur auront donc des temps infe´rieurs (supe´rieurs)
a` T0.
u et v (et w) : ce sont les coordonne´es du vecteur directeur de l’axe de la gerbe ~g dans le
repe`re 0xyz centre´ sur le cœur (cf. figure 4.2) :
~g = u~i+ v~j + w~k

u = sin θ cosϕ,
v = sin θ sinϕ,
w = cos θ.
(4.3)
Ayant de´termine´ u et v, il est alors simple de remonter aux angles θ et ϕ graˆce aux
formules pre´ce´dentes.
R : rayon de courbure du front. Ce parame`tre prend toute son importance dans la de´termi-
nation du temps de la station. Une pre´cision sur les termes utilise´s, on parle du rayon
de courbure avec R, alors que la courbure elle-meˆme est donne´e par 1/R : ainsi, la
courbure est nulle pour un rayon infini (front plan).
E : e´nergie du primaire, de´termine´e a` partir d’un estimateur peu fluctuant. Les grands re´-
seaux de surface de´terminent traditionnellement cette e´nergie en utilisant le signal in-
terpole´ ou extrapole´ a` une distance optimale de l’axe de la gerbe. Ce signal apparaˆıt
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Fig. 4.3 – Profil des distances entre le cœur de gerbes simule´es et le barycentre estime´. Les
simulations de gerbes ont e´te´ faites avec AIRES 2.6, a` plusieurs angles et plusieurs e´nergies,
puis la re´ponse du re´seau a` e´te´ simule´e avec SDSim (30000 e´ve´nements au total). Les barres
d’erreur (de´cale´es pour la clarte´) repre´sentent les vraies dispersions, a` 1018−1018.5 eV (lignes
continues), a` 1019 − 1019.5 eV (en tiret) et a` 1020 − 1020.5 eV (en pointille´)
de`s lors comme un bon estimateur d’e´nergie : il de´pend peu des variations entre les
mode`les d’interactions, des fluctuations dans le de´veloppement de la gerbe et dans les
signaux des cuves, et de la masse du primaire [38].
Les e´nergies d’Haverah Park e´taient de´termine´es a` partir de la densite´ de signal mesure´e
dans les cuves a` 600 m de l’axe (ρ(600), [73]), et celles d’AGASA a` la meˆme distance,
avec la quantite´ d’e´nergie de´pose´e dans les scintillateurs plastiques (S(600), [109] et
[75]), avec des incertitudes jusqu’a` moins de 20 %. Pour le re´seau d’Auger, avec les
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Fig. 4.4 – La dispersion de signaux simule´s a` plusieurs distances donne´es de l’axe de la
gerbe, en fonction de θ, a` des e´nergies de 32 EeV (a` gauche) et a` 100 EeV (a` droite). Chaque
dispersion a e´te´ normalise´e par la moyenne des signaux a` la meˆme distance, pour comparer
les fluctuations a` 600, 800, 1000, 1200, 1400 et 1600 m, entre les diffe´rents angles. La ligne
bleue relie les points des fluctuations a` 1000 m.
1500 m se´parant les cuves entre elles, l’estimateur choisi est le signal mesure´ a` 1000 m,
S(1000). L’interpolation d’un signal a` cette distance est plus pre´cise qu’une extrapola-
tion a` 600 m, puisqu’il n’arrive pas souvent d’avoir de points en dessous. Cet estima-
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teur est reconnu et largement utilise´ par la collaboration pour reconstruire l’e´nergie des
gerbes non horizontales (θ < 70˚ ) [1]. La figure 4.4 montre les fluctuations normalise´es
de signaux mesure´s a` plusieurs distances a` l’axe de la gerbe, en fonction de θ. Ces
signaux ont e´te´ obtenus avec des gerbes simule´es par AIRES initie´es par des protons et
des noyaux de fer, afin de tenir compte des diffe´rences induites par ces deux primaires.
Pre´cisons que les meˆmes re´sultats sont obtenus avec CORSIKA. Plusieurs gerbes ont
e´te´ simule´es aux meˆmes angles et aux meˆmes e´nergies, et chaque gerbe a e´te´ passe´e 10
fois dans SDSim pour e´galement prendre en compte les fluctuations de gerbe a` gerbe
et des signaux dans les cuves.
A 100 EeV, le signal a` 1000 m est celui qui pre´sente les fluctuations les plus petites, a`
tous les angles, sauf a` 25˚ . A 32 EeV, les signaux a` 600 m et a` 800 m sont moins fluctuants
sur plusieurs angles, mais S(1000) reste cependant un bon estimateur, relativemement
stable. Le principal but d’Auger est d’accumuler les e´ve´nements d’ultra haute e´nergie,
et S(1000) est donc tout a` fait approprie´ pour reconstruire l’e´nergie. Cependant, a` plus
basse e´nergie, un estimateur a` plus petite distance semble meilleur (cf. fig. 4.5), et que
pour des e´tudes dans la gamme d’e´nergie < 1019 EeV, il faudra ajuster cet estimateur
pour optimiser la reconstruction.
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Fig. 4.5 – La meˆme figure que 4.4, a` 3.2 EeV cette fois. S(600) semble dans ce cas un meilleur
estimateur d’e´nergie a` tous les angles.
Un autre estimateur efficace de l’e´nergie serait la combinaison des mesures de la com-
posante e´lectromagne´tique et muonique de la gerbe, mais le nombre de muons dans les
cuves est extreˆmement fluctuant et la de´convolution des deux contributions dans les
signaux est difficile a` effectuer.
Xmax : il a de´ja` e´te´ de´fini dans la section 2.4.3. Ce parame`tre est mesure´ directement avec
les de´tecteurs de fluorescence, mais puisqu’il repre´sente l’e´tat d’avancement de la gerbe,
il peut eˆtre obtenu indirectement avec le re´seau de surface par la mesure de la forme des
signaux, de la courbure du front et par la pente de la fonction de distribution late´rale.
4.1.3 Les parame`tres reconstruits pour chaque station
Connaissant les parame`tres (estime´s) de la gerbe, il devient possible de reconstruire cer-
taines informations lie´es aux stations. Le temps de passage du front dans une cuve peut alors
eˆtre simplement de´fini, en utilisant la distance de la station d’indice i au cœur de la gerbe :
~pi = (xi − xcoeur)~i+ (yi − ycoeur)~j + (zi − zcoeur)~k = ∆xi~i+∆yi~j +∆zi~k, (4.4)
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En supposant le front de la gerbe plat (approximation plane), le temps reconstruit de la
station i est obtenu en projetant ~pi sur l’axe de la gerbe :
ti, plan = T0 − ~pi.~g
c
= T0 − (∆xiu+∆yiv +∆ziw)
c
. (4.5)
La diffe´rence d’altitude entre les stations est petite, voire nulle localement. Pour simplifier
les calculs, ∆ziw est retire´ de la formule 4.5 ; les temps des stations sont a` la place corrige´s
avant chaque ajustement, en prenant en compte leur altitude respective. Cela n’entraˆıne pas
de diffe´rence significative dans la qualite´ de la reconstruction, a` cause du faible ordre de
grandeur de ce terme.
axe de la gerbe
point d’impact
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∆
Rr’
r
front de la gerbe
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tplan
t
T0
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front plan
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Fig. 4.6 – A gauche, sche´matisation de l’avance´e du front de la gerbe : une station touche´e
par un front a` ge´ome´trie plane sera en avance par rapport a` un front courbe´. A droite,
de´termination de la diffe´rence de marche entre les deux fronts, en fonction du rayon de
courbure R.
L’approximation plane du front de gerbe n’est pas tre`s juste. La figure 4.6 de gauche
montre en effet que plus une station est e´loigne´e du cœur, plus son temps reconstruit sera
de´cale´ par rapport au temps attendu en prenant en compte la courbure du front. Le principal
effet d’une reconstruction sans prendre en compte la courbure est de biaiser l’estimation de θ
(jusqu’a` 2 )˚. Ce biais de´pend de l’e´nergie, de θ et du mode de reconstruction, mais en intro-
duisant la courbure, il devient infe´rieur au degre´. Modifions la formule 4.5 en conse´quence,
et pour cela de´finissons tout d’abord la distance perpendiculaire d’une station a` l’axe de la
gerbe, ri. Selon la figure 4.2 :
r2i = |pi|2 − |pi,proj |2 ⇒ ri =
√
∆x2i +∆y
2
i − (∆xiu+∆yiv)2, (4.6)
avec pi,proj = ~pi.~g.
Nous cherchons ensuite la correction a` appliquer a` ti, plan pour obtenir un temps recons-
truit plus juste, et qui de´pend donc de la courbure du front. D’apre`s la figure 4.6 de droite,
ou` la courbure du front a e´te´ largement exage´re´e, nous avons une diffe´rence de parcours :
∆ri = R− r′i = R−
√
R2 − r2i = R
(
1−
√
1− r
2
i
R2
)
,
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avec R le rayon de courbure. En posant r2i /R
2 ¿ 1, on obtient :
∆ri ' 12
r2i
R
. (4.7)
Cette premie`re approximation est tout a` fait valable, meˆme pour les stations lointaines (r &
2500 m) car les fluctuations du front de gerbe a` cette distance entraˆıne des de´calages en
temps plus grands que les erreurs pouvant provenant de la formule 4.7.
Cette correction intervenant comme un retard sur le temps (la station est touche´e plus
tard par un front courbe´ par rapport a` un front plan), la formule 4.5 devient :
ti, courbe = ti, plan +
∆ri
c
= T0 − (∆xiu+∆yiv)
c
+
r2i
2Rc
. (4.8)
Classiquement, le rayon de courbure R est fixe. Mais en conside´rant que la courbure varie
selon la position de la station conside´re´e, il de´pend alors des angles de la gerbe et de la
distance a` l’axe de cette station [142].
En ayant en main les observables obtenues a` partir des mesures du re´seau, et sachant
quels parame`tres de la gerbe nous cherchons a` reconstruire, nous pouvons maintenant de´crire
la proce´dure de reconstruction et les se´lections qui ont e´te´ utilise´es pour faire une grande
partie de l’analyse pre´sente dans ce volume.
4.2 Pre´liminaires
Avant de rentrer plus en de´tails dans la reconstruction, nous allons montrer qu’un certain
protocole doit eˆtre suivi pour pouvoir traiter de manie`re rigoureuse les e´ve´nements qui sont
enregistre´s, et que dans cette proce´dure, leur se´lection et celle des stations en leur sein joue
un roˆle primordial.
Nous aborderons tout d’abord la proce´dure de reconstruction qui est actuellement pro-
pose´e, puis nous e´tudierons plus particulie`rement les diffe´rents points de cette me´thode, en
commenc¸ant par les se´lections et coupures applique´es aux donne´es et en poursuivant dans la
section 4.3 par les ajustements effectue´s sur les donne´es afin d’obtenir les valeurs estime´es
des parame`tres de la gerbe.
4.2.1 Une proce´dure de reconstruction
Nous allons de´crire simplement la proce´dure de reconstruction imple´mente´e par de´faut
dans la librairie de reconstruction Er, celle lie´e a` l’appel de la fonction Reconstruct(), don-
ne´e dans l’exemple de la section 3.2.4.5. Elle a e´te´ de´veloppe´e progressivement, et n’est en
aucun cas de´finitive : une reconstruction instable peut par exemple eˆtre force´e en rejetant
la ou les stations ayant les signaux les plus faibles, en espe´rant ame´liorer les choses. La fi-
gure 4.7 montre les principales e´tapes de cette proce´dure, plusieurs ajustements et des tests
sur la qualite´ des re´sultats. Les algorithmes de reconstruction y apparaissant seront de´crits
plus en de´tail dans les sections suivantes.
La condition pre´liminaire et ne´cessaire au bon de´roulement de cette proce´dure est la pre´-
sence d’au moins 3 stations dans l’e´ve´nement conside´re´. Le barycentre, la moyenne ponde´re´e
des coordonne´es des stations, constitue la premie`re estimation de la position du cœur de la
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Fig. 4.7 – Proce´dure de reconstruction propose´ dans Er : plusieurs crite`res permettent de
de´finir si l’ajustement des parame`tres est bon ou non.
gerbe au sol. Avec cette estimation, un premier ajustement sur les temps des stations est
effectue´, afin de de´terminer la direction de la gerbe via ses vecteurs directeurs, u et v. Le
programme de´cide ensuite de continuer la reconstruction si trois conditions sont remplies :
la compacite´ des stations, une condition ge´ome´trique et des re´sidus en temps convenables (le
1er et le 3e crite`res sont de´taille´s dans la section suivante ; la condition ge´ome´trique de´coule
simplement de u2 + v2 = (sin θ)2 ≤ 1). Si une ou plusieurs de ces conditions ne sont pas res-
pecte´es, alors le programme recherche la configuration de stations qui les satisfera au mieux,
en testant le retrait d’une ou plusieurs stations, et en recommenc¸ant la proce´dure avec le
vecteur modifie´. La meilleure configuration de stations est celle avec le re´sidu en temps le
plus petit. Si aucune configuration ne convient, l’e´ve´nement est rejete´.
Un ajustement sur les temps avec la reconstruction de la courbure du front est effectue´
s’il reste au moins 4 stations dans le vecteur. La proce´dure se poursuit par l’ajustement sur
les signaux, qui doit reconstruire les coordonne´es du cœur et l’e´nergie.
Ensuite, les parame`tres de la gerbe calcule´s jusqu’alors servent de valeurs de de´part dans
un ajustement global, sur les temps et les signaux, qui finalise la reconstruction en gom-
mant les e´ventuelles incohe´rences, par exemple celles dues a` l’utilisation du barycentre dans
l’ajustement sur les temps. Trois conditions permettent encore de juger de la qualite´ de cette
reconstruction : les appels a` la librairie de minimisation MINUIT [17], inte´gre´e a` ROOT,
doivent s’eˆtre exe´cute´s sans incident, la valeur du χ2 (de´fini aux sections 4.3.1.2 pour les
temps et 4.3.2.1 pour les signaux) par degre´ de liberte´ doit eˆtre infe´rieur a` une certaine va-
leur, et les re´sidus en temps doivent toujours eˆtre dans les limites de´finies. Une condition non
remplie provoque une dernie`re ite´ration, avec re´initialisation de tous les parame`tres (cœur fixe´
au barycentre, u et v estime´s ge´ome´triquement, e´nergie calcule´e a` partir du signal interpole´
a` 1000 m). Si l’ajustement global rate encore une fois, alors l’e´ve´nement est rejete´. Dans le
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cas contraire, les parame`tres de la gerbe sont formate´s et affiche´s dans la feneˆtre de travail ou
dans l’Event Display (ED, cf. section 3.2.4.6), et e´ventuellement sauvegarde´s par l’utilisateur.
Cette proce´dure seule n’est pas suffisante pour assurer la reconstruction des vrais e´ve´-
nements, a` cause des conditions de de´clenchement, suffisamment permissives pour e´viter de
biaiser les donne´es : par exemple, une requeˆte de T3 forme´ par la re´ception d’un de´clen-
chement de type FD provoque le rapatriement des donne´es des stations dans une feneˆtre de
± 120µs ; avec des taux de T1 a` 100 Hz et environ 350 cuves en fonctionnement, on obtient
en moyenne 240.10−6 × 100 × 350 ' 9 stations, dont la plus grande partie, voire la tota-
lite´, n’appartiennent pas a` un e´ve´nement commun (cf. fig. 4.8 de gauche). De meˆme, pour
les autres types de de´clenchement, les donne´es de type T1 se trouvant dans une feneˆtre de
± 30µs sont re´colte´es en plus des T2 (pour pouvoir re´cupe´rer les stations a` faibles signaux
pouvant appartenir a` l’e´ve´nement, notamment pour les gerbes horizontales). Nous obtenons
en moyenne 60.10−6 × 100 × 350 ' 2 stations supple´mentaires par e´ve´nement, ale´atoires la
majorite´ du temps (cf. fig. 4.8 de droite). Pour les e´ve´nements a` grande multiplicite´2, il est
donc souvent ne´cessaire de faire une se´lection pre´liminaire, en imposant des conditions a
priori sur la configuration, et en supprimant certaines stations isole´es.
Fig. 4.8 – Nombre de stations pre´sentant des T1, pour les e´ve´nements de type FD (a` gauche),
et pour ceux de type 3C2&4C4 (a` droite), enregistre´s au mois de juin 2004. Dans la majorite´
des cas, ces stations ne forment pas ou n’appartiennent pas a` un e´ve´nement, ce sont des
co¨ıncidences purement fortuites (plus de 65 % des cas, et jusqu’a` plus de 90 % pour les types
FD).
4.2.2 Se´lectionner avant de reconstruire
4.2.2.1 Pre´-se´lection des e´ve´nements
La se´lection d’e´ve´nements la plus simple est faite sur le nombre de stations. Le minimum
requis est de 3 stations pour pouvoir effectuer une reconstruction basique. Ensuite, comme le
nombre de stations touche´es de´pend directement de l’e´nergie de la gerbe (ainsi que de l’angle
ze´nithal et de la nature du primaire), plus le nombre requis sera grand, plus l’e´nergie devra
l’eˆtre e´galement (et/ou la gerbe incline´e). Cependant, comme nous l’avons vu pre´ce´demment,
2Nombre de stations formant l’e´ve´nement.
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une telle se´lection est insuffisante, a` cause des conditions de de´clenchement permissives, et il
faut ajouter des contraintes sur les distances et les temps.
Les e´ve´nements peuvent e´galement eˆtre se´lectionne´s graˆce a` leur condition de de´clenche-
ment, bien que cela reste insuffisant. Une telle se´lection permet de faire ressortir un type
particulier d’e´ve´nements : en associant un crite`re de compacite´ des stations aux e´ve´nements
marque´s TOT, on obtient une se´lection pure d’e´ve´nements principalement a` basse e´nergie
(cf. fig. 4.9).
Fig. 4.9 – E´nergie reconstruite de vrais e´ve´nements TOT se´lectionne´s : sur les 18975 TOT
pre´sents dans les donne´es du mois de juin 2004, 7255 ont une configuration compacte et de
bonnes contraintes en temps (se´lection (1), cf. tableau 4.1), et 6503 ont e´te´ reconstruits, soit
90 % de la se´lection.
Des algorithmes un peu plus e´labore´s sont utilise´s pour faire des se´lections ade´quates
des e´ve´nements physiques. Ge´ne´ralement, des crite`res de compacite´ sont combine´s a` des
contraintes en temps : l’e´ve´nement doit ainsi comprendre un certain nombre de couples de
stations proches. Rappelons que les contraintes en temps sont tre`s fortes, puisque la diffe´rence
des temps entre deux stations voisines, note´e ∆t, est limite´e par la propagation de la lumie`re
entre les deux stations :
|∆t| ≤ d/c,
d e´tant la distance se´parant les stations.
La se´lection s’effectue donc sur le nombre de couples de cuves pre´sentant ces caracte´ris-
tiques : deux stations se trouvant a` moins de 2000 m l’une de l’autre (distance au sol) et
compatibles en temps avec |∆t| ≤ d/c. Un des premiers algorithmes code´s dans ce sens3 de-
mande en plus a` ce qu’il y ait au moins deux de ces couples dans l’e´ve´nement. Cette se´lection
(que l’on notera 1), assez permissive puisque les couples ne sont pas force´ment contigus, a
cependant l’avantage de ne pas rejeter certains e´ve´nements horizontaux qui peuvent pre´sen-
ter des paires de cuves se´pare´es de plus de 1500 m, a` cause des fluctuations importantes de
signaux, ou bien ceux avec trois stations aligne´es ou plus (type 3C1H).
D’autres crite`res moins permissifs ont e´te´ re´cemment de´finis, et sont pose´s comme la
condition de de´clenchement de niveau 4 (T4, voir la section 3.2.3.5 pour les autres niveaux) :
3Dans la librairie de reconstruction Er, cet algorithme correspond a` la fonction SpaceTimeConfOk().
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– TOT : 3 stations classe´es localement TOT et dispose´es selon une configuration tri-
angulaire (3C1), a` savoir 1 station centrale plus 2 stations situe´es a` 1500 m sur la
premie`re couronne, d’apre`s la de´finition de la section 3.2.3.5. Ces stations doivent de
plus respecter la contrainte de temps pre´ce´dente.
– 4C1 : les stations respectant ce crite`re doivent avoir des donne´es de type T2 (pour e´viter
de travailler avec une feneˆtre en temps de ±30µs), pre´senter une configuration 4C1 (une
station centrale entoure´e de 3 stations), et remplir comme les crite`res pre´ce´dents les
conditions de temps.
Ces deux crite`res assez stricts sont imple´mente´s dans une autre fonction4 (que l’on
notera se´lection 2), qui marque les e´ve´nements se´lectionne´s T4 TOT, T4 4C1 ou meˆme
T4 TOT 4C1 selon le cas.
Nombre d’e´ve´nements
de´clenchement Type de se´lection : Reconstruction re´ussie
brut (1) (1)&(2) (2) apre`s (1) apre`s (2)
3C2&4C4 15413 3128 2224 2224 2594 2080
TOT 18975 7297 6893 6893 6530 6292
FD 5654 320 240 240 170 148
3C1H 852 608 0 0 37 0
total 40894 11353 9357 9357 9331 8520
Tab. 4.1 – Comparaison du nombre d’e´ve´nements du mois de juin 2004. (1) correspond a`
une se´lection par la fonction SpaceTimeConfOk() et (2) par IsT4().
Le nombre de de´clenchements enregistre´s en juin 2004 est de 54870. La diffe´rence avec le
nombre annonce´ dans le tableau 4.1 provient du fait que les e´ve´nements de types DIA NOCHE
(6928), MOULIN ROUGE (5163), RANDOM (1405), OBSERVER (3) (cf. section 3.2.3.5
pour la de´finition de ces types de de´clenchement) et ceux duˆs aux tirs lasers pour le calibrage
des de´tecteurs de fluorescence (477) ne sont pas comptabilise´s.
Il est important de rappeler qu’apre`s la se´lection et avant de reconstruire, les stations
isole´es (sans voisine imme´diate, a` 1600 m au maximum) sont retire´es de l’e´ve´nement afin
d’ame´liorer de fac¸on significative le taux de reconstruction dans la proce´dure automatique,
toujours a` cause des conditions de de´clenchement qui laissent passer des fortuites5. Cela
peut sembler tre`s brutal, mais nous avons 9331 e´ve´nements reconstruits dans le tableau 4.1,
toutes se´lections confondues, alors qu’une reconstruction sans retrait des stations isole´es
donne seulement 4285 e´ve´nements (ce sont surtout des TOT qui sont perdus, il y en a
2133 dans ce dernier cas contre 6530 dans le tableau). Ce rejet est donc tre`s efficace dans
la procedure de reconstruction automatique, mais il devra eˆtre utilise´ avec parcimonie lors
d’une e´tude au cas par cas.
Le tableau 4.1 montre que la se´lection (2), effectue´e graˆce aux crite`res TOT et 4C1, est
effectivement plus stricte que celle effectue´e avec la se´lection (1). Cependant, le pourcentage
d’e´ve´nements reconstruits par rapport a` ceux se´lectionne´s est plus e´leve´ (91.1 % contre 82.2
%). La se´lection (2) re´cupe`re donc beaucoup plus d’e´ve´nements physiques.
La se´lection (1) voit au moins autant d’e´ve´nements que (2), et permet la reconstruction
de 811 e´ve´nements supple´mentaires (+9.5 %), dont 255 sont horizontaux (θ ≥ 70 )˚, 424 sont
infe´rieurs a` 60˚et 13 ont une multiplicite´ d’au moins 10 (θ > 65˚pour tous). La figure 4.10
4Cette fonction appele´e IsT4() est e´galement disponible dans Er.
5Le retrait des stations isole´es est effectue´ avec la fonction RemoveRandom(NONEIGHBOUR).
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donne la configuration d’un de ces e´ve´nements.
+
-
Fig. 4.10 – E´ve´nement 784366 (re´el), reconstruit avec une e´nergie de 13 EeV environ et θ =
83.8˚ (les stations ayant de´clenche´ sont entoure´es d’un carre´). Il a seulement e´te´ se´lectionne´
par la fonction SpaceTimeConfOk(), a` cause de la pre´sence de T1 dans les configurations de
4C1.
La se´lection (2) (rappelons qu’il s’agit de la fonction IsT4()), initialement imple´mente´e
pour la se´lection d’e´ve´nements non horizontaux, permet d’obtenir une se´lection tre`s pure.
La se´lection (1) (fonction SpaceTimeConfOk()) moins efficace de ce point de vue, permet
ne´anmoins de re´cupe´rer environ 5 % d’e´ve´nements supple´mentaires de basse e´nergie (. 3
EeV) a` θ < 60˚ .
Pre´cisons que la manie`re de se´lectionner les e´ve´nements influence directement l’acceptance
du re´seau. L’utilisation d’une fonction ou d’une autre doit donc eˆtre parfaitement maˆıtrise´e
et justifie´e pour e´viter de biaiser les re´sultats.
4.2.2.2 Rejet des fortuits : crite`res de se´lection
Pendant la proce´dure de reconstruction, les crite`res de se´lection permettent le rejet des
stations fortuites, et le cas e´che´ant des e´ve´nements non physiques. Ils sont de´finis empirique-
ment, et permettent de garder meˆme les e´ve´nements pre´sentant des configurations particu-
lie`res (tombe´s sur un des bords du re´seau, ou avec des “trous”, des stations en panne) : ainsi,
la valeur du χ2 pre´ce´dent par degre´ de liberte´ doit eˆtre infe´rieur a` 10, valeur raisonnable dans
le cas d’une reconstruction automatique.
Nous donnons dans cette section les coupures en temps et en distance qui sont utilise´es
dans nos programmes de reconstruction. Ces crite`res peuvent certainement eˆtre encore opti-
mise´s, ou meˆme remplace´s, mais ceux-ci permettent ne´anmoins de re´cupe´rer les e´ve´nements
physiques sans rejet abusif : les coupures ont e´te´ ajuste´es pour accepter tous les e´ve´nements
simule´s.
a) crite`re de compacite´ : ce premier crite`re de la proce´dure de reconstruction demande
a` ce que chaque ri, la distance perpendiculaire entre une station i a` l’axe de la gerbe,
soit infe´rieur a` une certaine valeur limite. La figure 4.11 montre que cette limite a e´te´
de´termine´e par les donne´es et confirme´e par les simulations.
20000 e´ve´nements ont e´te´ simule´s avec AIRES 2.6 entre 1018 et 1019.5 eV compris
(0˚ ≤ θ ≤ 84˚ ), intervalles choisis pour bien reproduire les donne´es, ici celles du mois
de juin 2004. Les stations isole´es (sans voisine a` moins de 2000 m) sont rejete´es. Les
histogrammes de r2i divise´ par le nombre de stations (n) - 2 sont construits pour de´-
terminer la distance a` l’axe maximum. Les histogrammes sont de forme diffe´rente, car
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Fig. 4.11 – Histogrammes de r2i /(n− 2) pour des e´ve´nements simule´s et les e´ve´nements re´els
du mois de juin 2004 ayant au moins 3 stations. La coupure issue de ces histogrammes (∼ 2)
est utilise´e dans le crite`re de compacite´.
l’utilisation du barycentre lors de la reconstruction partielle des vraies donne´es peut
impliquer un de´calage de quelques dizaines, voire quelques centaines de me`tres, lors de
la de´termination des r.
La figure 4.11 montre qu’une coupure a` ∼2 est justifie´e. Nous posons donc :
rmax = 1400
√
n− 2 m, (4.9)
soit 1400 m pour un e´ve´nement a` 3 stations, distance justifie´e par le fait que dans ce
cas, le coeur doit se trouver a` l’inte´rieur du triangle forme´ par les stations.
Cette coupure permet le rejet des stations avec un signal fortuit e´loigne´es du cœur, et
laisse une marge suffisante pour les autres appartenant a` l’e´ve´nement : elle vaut de´ja`
3000 m pour 6 stations alors que seuls les e´ve´nements a` plus de 12 stations peuvent
espe´rer atteindre cette limite.
b) coupures en temps sur l’ensemble des stations : compare´s aux crite`res sur les dis-
tances, les crite`res en temps sont des contraintes beaucoup plus fortes d’un point de
vue physique, puisque la diffe´rence en temps entre deux stations doit eˆtre compatible
avec la vitesse de la lumie`re. Des coupures en temps adapte´es vont permettre de rejeter
efficacement les stations fortuites dans un e´ve´nement, et meˆme l’e´ve´nement dans sa
totalite´.
La figure 4.12 montre l’histogramme des re´sidus en temps des e´ve´nements, apre`s re-
construction de la direction de la gerbe seulement (ajustement sur les temps, avec une
courbure de front impose´e, R = 7250cos θ m et des incertitudes de mesures de´pendant de la
distance a` l’axe [138]). Le terme re´sidu sera utilise´ ici de deux manie`res :
– applique´ aux stations, il signifie la diffe´rence entre le temps ti, est estime´ graˆce aux
informations de la station i, et le temps ti, rec reconstruit graˆce a` la formule 4.8 :
dti = ti, rec − ti, est ;
– applique´ aux e´ve´nements, il est de´fini comme la valeur d’un χ2 en temps, mais sans
prise en compte des poids, et est e´quivalent a` la valeur rms des re´sidus des stations :√∑n
i (dti)2
ndl
,
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ou` ndl est le nombre de degre´s de liberte´, soit le nombre de stations dans l’e´ve´-
nement moins le nombre de parame`tres a` reconstruire. Il est important de souligner
que lorsque ndl = 0, les temps reconstruits sont quasiment e´gaux aux temps mesure´s
(dti ' 0 et donc
√∑
(dti)2 ' 0) si la minimisation re´ussit.
Le re´sidu d’un vrai e´ve´nement (avec ndl > 0) doit eˆtre relativement petit compare´ a`
celui d’une co¨ıncidence fortuite : en effet, dans le premier cas, les dt des stations doivent
eˆtre ide´alement proche de 0 ; dans la re´alite´ il faut prendre en compte la re´solution du
GPS, les fluctuations du front de gerbe et une e´ventuelle mauvaise reconstruction.
Fig. 4.12 – Re´sidus en temps des e´ve´nements enregistre´s aux mois de mai et juin 2004, ayant
au moins 4 stations (pour que ndl > 0). La zone ombre´e repre´sente les e´ve´nements physiques.
L’histogramme de la figure 4.12 montre que la grande majorite´ des e´ve´nements en-
registre´s sont des fortuits (auquel cas la reconstruction e´choue, et |dti| = ti, est ). La
distribution s’e´tale jusqu’a` plus de 80 microsecondes, ceci e´tant duˆ aux conditions de
de´clenchement, qui permettent a` certaines stations d’avoir des de´calages de plusieurs
dizaines de µs.
Les vrais e´ve´nements ont eux des re´sidus bien infe´rieurs a` 1 µs, avec un pic bien de´-
tache´ des e´ve´nements fortuits. L’histogramme en haut a` droite de la figure 4.13 est un
agrandissement de cette distribution, et montre que cette se´paration est tre`s claire. Une
coupure purement empirique peut ainsi eˆtre de´finie :√∑n
i (dti)2
ndl
∣∣∣∣∣
max
= 300 ns. (4.10)
Elle est confirme´e par les simulations (les meˆmes que pre´ce´demment) de la figure 4.13
en haut a` gauche. Ces simulations montrent cependant qu’a` des e´nergies ≥ 1019 eV,
certains e´ve´nements seront rejete´s.
La diffe´rence des histogrammes simule´s a` 1018 eV et 1019 eV s’explique tre`s simple-
ment : les stations e´loigne´es du coeur e´chantillonnent beaucoup moins de particules,
car leur densite´ de´croˆıt de fac¸on exponentielle avec la distance (cf. fig. 2.18). Si les par-
ticules e´chantillone´es arrivent plus tardivement que celles formant le front (particules
les plus e´nerge´tiques et les moins disperse´es), elles induisent des signaux de´cale´s jus-
qu’a` plusieurs centaines de ns. Les e´ve´nements de haute e´nergie (≥ 1019 eV), a` grande
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Fig. 4.13 – En haut : re´sidus d’e´ve´nements. En bas : re´sidus de stations, divise´s par le nombre
de stations dans l’e´ve´nement. A gauche : 20000 e´ve´nements simule´s a` 1018 − 1018.5 eV (en
grise´) et 1019 − 1019.5 eV. A droite : les meˆmes e´ve´nements que ceux de la figure 4.12. Les
courbes repre´sentent les ajustements exponentiels se´parant les re´sidus des vrais e´ve´nements
de ceux des fortuits.
multiplicite´, verront certaines de leurs stations e´loigne´es du cœur avec des grands de´-
calages par rapport au front de´fini par les stations proches, ce qui entraˆıne des re´sidus
relativement grands (pour les stations et les e´ve´nements).
La proce´dure ite´rative rejette donc les configurations de stations qui donnent des re´si-
dus globaux supe´rieurs a` 300 ns. Le rejet accidentel d’une bonne station se trouvant loin
du cœur ne provoque pas de de´gradation de la qualite´ de l’ajustement, car l’e´ve´nement
est dans ce cas de´ja` bien contraint par les autres stations : une station avec un tre`s
grand re´sidu (jusqu’a` plus de 600 ns) ne peut appartenir qu’a` un e´ve´nement de grande
multiplicite´.
c) coupures en temps sur une station : une deuxie`me coupure est e´galement applique´e
sur les re´sidus des stations, pour optimiser la recherche de la meilleure configuration.
Cette limite de´pend de la multiplicite´ de l’e´ve´nement, et est limite´e a` 600 ns. La fi-
gure 4.13 en bas a` droite montre qu’avec les vrais donne´es, cette coupure peut eˆtre
raisonnablement pose´e a` :
dt|max = n× 50 ns, (4.11)
ou` n est le nombre de stations touche´es. Les simulations (cf. fig. 4.13, en bas a` gauche),
aussi bien a` 1 EeV qu’au dela` (ce qui prouve bien la de´pendance des grands dt avec le
nombre de stations), montre que cette coupure est tout a` fait justifie´e, et permet donc
des rejets efficaces.
Des coupures supple´mentaires ont e´te´ de´finies de la meˆme fac¸on mais, cette fois, pour
les ajustements reconstruisant e´galement le rayon de courbure du front de gerbe. Comme
cela implique des temps reconstruits beaucoup plus justes qu’avec une courbure impose´e, les
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limites deviennent plus petites, mais demeurent aussi contraignantes que les pre´ce´dentes :√∑n
i (dti)2
ndl
∣∣∣∣∣
max,R libre
= 200 ns, (4.12)
dt|max,R libre = n× 40 ns. (4.13)
Le crite`re de compacite´ et les limites sur les temps permettent de garder tous les e´ve´-
nements simule´s (avec une exception pour les e´ve´nements tre`s verticaux a` θ < 10 ,˚ et avec
n > 10, pour lesquels 100 ns sont rajoute´es a` la valeur de dtmax), tout en ayant une grande
efficacite´ de rejet dans les vraies donne´es des e´ve´nements fortuits et des mauvaises stations
des e´ve´nements physiques. Ces coupures sont internes a` la proce´dure de reconstruction de´fi-
nie a` la section 4.2.1, mais les e´ve´nements doivent eˆtre se´lectionne´s au pre´alable afin de lui
assurer un maximum de re´ussite.
Nous conclurons cette section en proposant simplement une partie de programme permet-
tant la se´lection et la reconstruction pratiquement sans heurts des e´ve´nements enregistre´s.
Nous nous basons pour cela sur les exemples donne´es dans la section 3.2.4.5 qui utilise la
librairie de reconstruction Er. Ce programme permet ainsi l’analyse des donne´es brutes sans
aucun pre´-traitement, et d’obtenir des re´sultats facilement :
...
{
SdEvent event(pos, "VERBOSE");
if(!event.EventOk(3) || !event.SpaceTimeConfOk()) continue;
event.RemoveRandom(NONEIGHBOUR);
event.Reconstruct();
...
}
...
4.3 Reconstruction des gerbes : ajustements
Notre librairie de reconstruction posse`de plusieurs modes qui peuvent eˆtre spe´cifie´s dans la
fonction Reconstruct(), ou par l’appel de fonctions spe´cifiques. Chaque fonction fait appel a`
un ajustement particulier, charge´ de reconstruire seulement quelques parame`tres de la gerbe.
La reconstruction peut ainsi eˆtre de´compose´e en deux parties, une premie`re portant sur
les temps et permettant de de´terminer principalement la direction de la gerbe, et la deuxie`me
portant sur les signaux, qui de´termine la position du cœur et l’e´nergie du primaire incident.
Nous proposons dans cette section des ajustements pour la reconstruction des parame`tres,
en essayant de fournir des formulations adapte´es, d’identifier dans chaque cas les sources des
erreurs syste´matiques et de re´duire ces biais.
4.3.1 De´termination de la direction : ajustement sur les temps
L’ajustement sur les temps des stations appartenant a` un e´ve´nement va permettre de
de´terminer le temps a` l’impact de la gerbe au sol, les angles ze´nithal et azimutal et e´ventuel-
lement le rayon de courbure du front de la gerbe. Les temps doivent ainsi eˆtre de´termine´s le
plus pre´cise´ment possible afin d’e´viter que la reconstruction n’en souffre.
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4.3.1.1 De´calages GPS
Les carte GPS pre´sentent toutes un certain de´calage en temps, pouvant aller jusqu’a`
quelques dizaines de ns (cf. tableau 4.2). Pendant la pe´riode de l’Engineering Array (EA),
ces de´calages n’e´taient pas mesure´s, et la reconstruction des e´ve´nements souffrait de re´sidus en
temps des stations trop grands, qui n’e´taient pas duˆs aux irre´gularite´s du front de gerbe. Ces
de´calages sont aujourd’hui mesure´s par rapport a` une horloge atomique avant l’installation
de chaque cuve, ce qui donne une re´fe´rence en temps unique et pre´cise a` tout le re´seau. Le
temps des stations est maintenant corrige´ du de´calage correspondant avant tout traitement,
pour aider a` la reconstruction et obtenir les re´sidus en temps les plus petits possibles.
Identifiant de´calage (ns) Identifiant de´calage (ns) Identifiant de´calage (ns)
124 -0.51 126 -1.77 129 9.19
130 3.04 131 3.82 132 12.91
134 10.06 135 5.63 137 18.01
138 13.35 139 15.59 141 7.28
142 6.11 143 3.81 144 1.79
145 25.23 146 21.16 149 8.36
Tab. 4.2 – Les de´calages en temps des cartes GPS de quelques stations du re´seau. Ils servent
a` la correction des temps mesure´s avant toute reconstruction.
Deux me´thodes ont e´te´ de´veloppe´es pour e´tablir la table des de´calages en temps des
stations de l’EA (la premie`re est de´crite dans [137], et la seconde, qui est beaucoup plus
pre´cise, dans l’annexe B ; cette annexe correspond a` [138]), maintenant obsole`tes puisque ces
stations sont maintenant pratiquement toutes remplace´es. Cette table a permis de re´duire les
re´sidus en temps de la reconstruction angulaire (cf. figure 4.14), ce qui soule`ve l’importance
de mesurer de fac¸on cohe´rente les temps des stations du re´seau, notamment pour re´duire les
incertitudes sur les angles.
La figure 4.14 montre que les re´sidus moyens pour l’EA sont tous infe´rieurs a` 8 ns, plus
petit que l’erreur de discre´tisation du signal (25 ns) ; aujourd’hui, avec les de´calages mesure´s,
on obtient des re´sidus aussi bons.
4.3.1.2 Me´thode des moindres carre´s
La reconstruction classique des angles repose sur la me´thode des moindres carre´s :
χ2temps =
n∑
i=1
(∆ti)2
σ2i, temps
=
n∑
i=1
(ti, rec − ti, est)2
σ2i, temps
(4.14)
avec ti, est le temps estime´ du de´but de la trace FADC pour la station i (formule 4.1) et ti, rec
le temps reconstruit. Les formules 4.5 et 4.8 permettent de calculer ti, rec, selon l’ajustement
recherche´, respectivement sans et avec rayon de courbure reconstruit. Rappelons que la prise
en compte du rayon de courbure permet de mieux reproduire le temps de passage du front de
gerbe dans une cuve. Ainsi, pour une reconstruction avec la formule 4.5, le temps de chaque
station est corrige´ de − r2i2R , avec un rayon de courbure impose´ R ' 8065/ cos θ m, de´termine´
selon la me´thode donne´e dans [138] avec les donne´es d’avril a` aouˆt 2004.
Pour un simple ajustement sur les temps, les coordonne´es du cœur sont estime´es a` partir
du barycentre ; dans une reconstruction globale ou dans une proce´dure ite´rative, elles pro-
viennent de l’ajustement sur les signaux.
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Fig. 4.14 – Vrais re´sidus en temps moyens en fonction de l’identifiant des stations de
l’EA [138] : la correction des temps avec les de´calages GPS estime´s a permis de re´duire
tous les re´sidus de la reconstruction angulaire.
Pour obtenir la reconstruction la plus juste possible, la courbure doit eˆtre un des para-
me`tres libres de l’ajustement si cela est possible (au moins 4 stations dans l’e´ve´nement), et
les incertitudes σi, temps doivent eˆtre adapte´es aux mesures autant que possible.
4.3.1.3 Incertitudes de mesures
Pour construire une variance (σ2i, temps) adapte´e aux mesures, nous reprenons la me´thode
utilise´e dans [137] et [138] : la variance est de´termine´e avec les re´sidus en temps des stations
apre`s une reconstruction angulaire, chaque re´sidu e´tant calcule´ avec la station retire´e de
l’ajustement. Cette fac¸on de proce´der permet d’obtenir l’e´cart limite entre le temps attendu
et celui mesure´, puisque la station concerne´e n’influe pas sur la reconstruction.
La variance ainsi calcule´e est surestime´e par rapport a` ce qui est attendu. Pour obtenir
des re´sultats cohe´rents et des erreurs adapte´es, elle est finalement normalise´e de fac¸on a` ce
que la valeur moyenne du χ2 par degre´ de liberte´ soit e´gale a` 1. Cette normalisation permet
e´galement la comparaison e´quitable entre diffe´rentes variances.
La variance est de´termine´e en fonction de θ et de la distance a` l’axe r, la mesure du temps
de passage du front dans une station e´tant de´grade´e par l’e´chantillonnage des particules
(couple´ a` la diminution de la densite´, cela peut entraˆıner des traces FADC tre`s de´cale´es par
rapport au front) et la diminution de la monte´e de signal (de´but de la trace me´sestime´). La
de´pendance en e´nergie devra e´galement eˆtre prise en compte dans des e´tudes ulte´rieures. La
moyenne des re´sidus e´tant pratiquement e´gale a` 0, la variance est e´quivalente a` (∆t)2. La
figure 4.15 montre ainsi les profils de (∆t)2 en fonction de r, pour plusieurs gamme de θ,
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obtenus avec les e´ve´nements se´lectionne´es, avec au moins 4 stations, de la pe´riode d’avril a`
de´but aouˆt 2004 (figure en bas a` droite). L’e´nergie reconstruite de ces e´ve´nements est donne´e
dans l’histogramme a` gauche (coupe´ a` 30 EeV) : elle est pour la majorite´ des e´ve´nements
infe´rieure a` 10 EeV.
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Fig. 4.15 – A gauche : histogramme des e´nergies reconstruites pour la se´lection des e´ve´-
nements ayant au moins 4 stations d’avril a` aouˆt 2004. - A droite : variance σ2 en fonction
de r et θ, pour des e´ve´nements simule´s (en haut) et pour ceux enregistre´s par le de´tecteur
(en bas). La variance se comporte de la meˆme fac¸on a` tous les angles, la fonction a + br2
permettant d’ajuster les courbes du bas, et a+ br4 ajustant celles du haut.
Pour la comparaison, ces courbes ont e´te´ reproduites avec des e´ve´nements simule´s (avec
AIRES 2.6 et SDSim), dans une gamme d’e´nergie comprise entre 3 et 11 EeV, pour co¨ıncider
au mieux avec l’e´nergie des vraies donne´es. Les courbes sont quasiment identiques, mais
un ajustement en σ2 = a + br2 est applique´ aux “vraies” variances (σ2 = a + br4 pour
celles simule´es). La diffe´rence de puissance dans la de´pendance en r peut s’expliquer par
la de´termination des temps qui est toujours meilleure dans le cas des e´ve´nements simule´s :
les traces FADC des vraies donne´es ont beaucoup plus de de´fauts, meˆme en simulant les
fluctuations de signaux, ce qui donne des moyennes plus grandes que pre´vues et donc des
monte´es moins violentes.
Pour mesurer l’effet d’une telle variance, une reconstruction angulaire a e´te´ effectue´e sur
des e´ve´nements simule´s dans la meˆme gamme d’e´nergie que pre´ce´demment, avec une variance
constante et avec celle de´pendant de r et de l’angle ze´nithal θ (la courbure n’intervient dans
un premier temps qu’en terme de correction du temps).
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Fig. 4.16 – ∆θ = θreconstruit − θsimule´ en fonction de θ : les ronds rouges repre´sentent la
reconstruction effectue´e avec la variance de´pendant de r et θ, les carre´s bleus, celle avec une
variance constante (ces derniers points sont le´ge`rement de´cale´s vers la droite pour la clarte´
de la figure). Un zoom est effectue´ sur les points a` 0˚ , se situant autour de ∆θ = 1.9. Les
barres d’erreur correspondent ici aux erreurs sur la moyenne.
La premie`re constatation faite avec la figure 4.16 est la pre´sence d’une erreur syste´matique
(biais) dans tous les cas, l’angle reconstruit e´tant trop petit lorsque θ < 75˚ , puis trop grand.
Ce biais a plusieurs origines, notamment la formulation du temps reconstruit dans χ2temps
et les incertitudes de mesures (la position du cœur a e´te´ force´ a` sa vraie valeur pour ces
comparaisons). Dans ce dernier cas, une variance constante (σ = 35, qui rend compte de
l’erreur de discre´tisation du signal et de l’erreur de mesure sur le GPS) a globalement plus
de biais que la variance variable.
Au ze´nith (θ = 0 )˚, la valeur reconstruite est plus surestime´e car l’ajustement est in-
stable : θ ne pouvant eˆtre ne´gatif, les ite´rations successives de MINUIT ne peuvent se faire
autour de 0. Cela implique un plus grand biais pour θ et ϕ. La dispersion sur les valeurs de
ϕ est tre`s grande (cf. fig. 4.19), car ϕ peut subir des variations de 180˚ pendant l’ajustement.
Les ajustements fournissent les valeurs estime´es des parame`tres recherche´s (T0, u, v et
e´ventuellement R), ainsi que les erreurs associe´es (respectivement σT0 , σu, σv et σR). Un petit
calcul supple´mentaire permet d’obtenir les erreurs sur les angles θ et ϕ, respectivement σθ et
σϕ :
σθ =
(
(σu cosϕ)2 + (σv sinϕ)2 + 2σuv cosϕ sinϕ
)1/2
cos θ
, (4.15)
σϕ =
(
(σv cosϕ)2 + (σu sinϕ)2 − 2σuv cosϕ sinϕ
)1/2
sin θ
, (4.16)
σ2uv e´tant la covariance entre u et v. Ces erreurs doivent eˆtre re´alistes, elles doivent refle´-
ter la dispersion des angles reconstruits. Il faut pour cela que les incertitudes des mesures
soient bien adapte´es au χ2 auquel elles participent. La figure 4.17 donne les erreurs sur θ
correspondant a` la figure 4.16. Celle-ci est ici reprise a` droite en montrant les dispersions de
chaque distribution. La variance constante donne des erreurs pratiquement identiques, sauf
130 Reconstruction par le re´seau de surface
0.2
0.4
0.6
0.8
1
1.2
1.4
1.6
0 20 40 60 80
-2
-1
0
1
2
3
0 20 40 60 80
(degrés)
simuléθ(degrés)simuléθ
re
co
ns
tru
it
θ
−
sim
ul
é
θ
Er
re
ur
 su
r 
re
co
ns
tru
it
θ
Fig. 4.17 – A gauche : erreurs provenant de la reconstruction de θ. - A droite : reprise de la
figure 4.16, avec les barres d’erreur repre´sentant cette fois les vraies dispersions. Les diffe´rents
points ont la meˆme signification que pre´ce´demment.
aux tre`s grands angles. La variance variable voit plutoˆt ses erreurs diminuer progressivement,
puis remonter le´ge`rement. En comparant ces erreurs aux dispersions de la figure de droite,
il est clair que la variance constante ne rend globalement pas compte du comportement de
la reconstruction. La variance variable par contre permet d’obtenir des erreurs proches des
dispersions des angles reconstruits.
Des incertitudes de mesures sur les temps de´pendant de la distance a` l’axe et de l’angle
ze´nithal permettent donc de re´duire les biais de reconstruction et d’obtenir des erreurs qui
rendent bien compte de la dispersion des angles reconstruits. Celles utilise´es ici ont e´te´
construites avec les donne´es du re´seau, mais les simulations permettent d’en obtenir d’autres,
qui donnent cependant le´ge`rement plus de biais.
Nous allons maintenant voir que le fait d’ajuster la courbure du front de gerbe en plus
des autres parame`tres permet de re´duire encore les erreurs syste´matiques.
4.3.1.4 Importance de la courbure
La meˆme variance variable est utilise´e ici, mais renormalise´e toujours par rapport au
χ2 par degre´ de liberte´, puisque l’ajustement comprend un parame`tre de plus, le rayon de
courbure.
La figure 4.18 montre les re´sultats obtenus avec la courbure ajuste´e. Les valeurs de θ sont
clairement moins biaise´es si le rayon de courbure est reconstruit (sauf a` 78 )˚. Cependant,
cette figure montre qu’une simple correction de courbure permet d’obtenir des re´sultats assez
satisfaisants par rapport a` ce qui est attendu.
Une reconstruction utilisant la variance propose´e dans [142] a aussi e´te´ faite. Cette va-
riance, de la forme σ2 = a+ b r4 cos2 θ, a l’avantage de re´duire encore les biais (sauf a` 84 )˚,
mais les erreurs de reconstruction ne rendent pas tre`s bien compte de la dispersion des angles.
De plus, le poids applique´ aux stations se trouvant a` des grandes distances de l’axe devient
tre`s faible, ce qui peut nuire au bon de´roulement de la reconstruction (les re´sidus en temps
peuvent devenir tre`s grands).
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Fig. 4.18 – ∆θ = θreconstruit − θsimule´ en fonction de θ : les ronds rouges repre´sentent la
reconstruction effectue´e avec courbure fixe´e, les carre´s mauves avec courbure ajuste´e, les
triangles couleur cyan (pointe en bas) avec courbure ajuste´e et variance σ2 = a+ b r4 cos2 θ
et les triangles verts celle avec une courbure ajuste´e de´pendant de r, θ et ϕ et variance
σ2 = a + b r4 cos2 θ. Un le´ger de´calage est toujours applique´ entre les diffe´rents points se
trouvant sur une meˆme valeur de θ.
Nous avons e´galement reconstruit les angles en utilisant le rayon de courbureR(Rc, r, θ, ϕ)
de´pendant de la distance a` l’axe de la gerbe et des angles, propose´ par [142], ou` Rc est le
parame`tre ajuste´ (avec la variance pre´ce´dente). Cette description de la courbure doit per-
mettre de compenser le fait qu’elle est plus petite pour les stations en amont du cœur de
la gerbe, et plus grande pour les stations en aval. Elle a e´te´ imple´mente´e pour re´duire les
erreurs syste´matiques sur les angles, et sur la position du cœur lors d’un ajustement global.
Les triangles verts (droits) de la figure 4.18 qui en re´sultent montrent que le biais est dans ce
cas inverse´, mais reste du meˆme ordre de grandeur qu’avec l’utilisation de la simple courbure
ajuste´e, avec la variance en r4.
Enfin, la figure 4.19 montre les re´sultats obtenus avec l’angle azimutal ϕ, dans les meˆmes
conditions que celles de la figure 4.18. ϕ est ge´ne´ralement moins biaise´ que θ, car il est beau-
coup plus facilement de´termine´. Les re´sultats sont donc moins flagrants. Les barres d’erreur a`
θ = 0˚ne sont pas repre´sentatives puisque a` cette valeur, ϕ est inde´termine´. Ne´anmoins, pour
des valeurs de θ infe´rieures a` quelques degre´s, l’azimut reste assez mal estime´ en moyenne,
sauf avec la variance en r4.
Des incertitudes de mesures adapte´es et un ajustement sur les temps prenant en compte
la courbure du front permettent de re´duire les erreurs syste´matiques sur la reconstruction des
angles. Ces erreurs n’ont pas encore comple`tement disparues, et une de´pendance en e´nergie
vient encore compliquer le proble`me (le biais semble augmenter avec l’e´nergie, cf. [142]). Il faut
donc poursuivre le travail et essayer d’identifier la/les source(s) des biais restants (simulation
de gerbes et/ou du de´tecteur, de´finition du temps reconstruit ou de la variance...).
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Fig. 4.19 – ∆ϕ = ϕreconstruit − ϕsimule´ en fonction de θ, avec les meˆmes le´gendes que la
figure 4.18.
Une fois cela maˆıtrise´, nous pourrons tenter d’ame´liorer la dispersion des valeurs recons-
truites en utilisant la me´thode du maximum de vraisemblance, si effectivement les mesures
ne suivent pas une loi de probabilite´ normale.
Enfin, repre´cisons que la reconstruction angulaire est de´pendante de la position du cœur
de la gerbe (via le rayon de courbure), et que sa me´sestimation peut induire une mauvaise
de´termination des angles, voire faire e´chouer l’ajustement (il faut quand meˆme que le cœur
soit alors a` plus de 500 m de sa vraie position).
4.3.2 De´termination du cœur et de l’e´nergie : ajustement sur les signaux
Une fois de´termine´e la direction de la gerbe, un ajustement sur les valeurs des signaux
inte´gre´s des stations est effectue´ pour obtenir une estimation de la position du cœur et de
l’e´nergie. Des ite´rations successives permettent ensuite d’affiner les valeurs des parame`tres,
en commenc¸ant tout d’abord par les angles, en injectant la valeur du cœur reconstruit a` la
place du barycentre dans l’ajustement sur les temps. Une minimisation prenant en compte
les ajustements sur les temps et sur les signaux en meˆme temps est beaucoup plus efficace et
rapide, et les valeurs des parame`tres en re´sultant sont e´galement plus cohe´rentes entre elles.
La de´termination du cœur et de l’e´nergie est beaucoup moins simple que celle des angles et
de la courbure, car une simple description ge´ome´trique est impossible. Les signaux de´pendent
en effet de l’e´nergie du primaire ayant initie´ la gerbe et du point d’impact au sol, mais
e´galement de l’e´tat d’avancement de son de´veloppement longitudinal, de la nature du primaire
et dans une moindre mesure des conditions atmosphe´riques. La description des signaux ne
peut donc eˆtre faite que graˆce a` la simulation, et de´pend donc du mode`le utilise´.
4.3.2.1 De´finition du χ2
Le nombre de particules tombant dans une cuve suit une loi de Poisson. Cependant, le
signal induit par chaque particule est difficile a` estimer, et la loi de probabilite´ qui en de´coule
est d’autant plus complexe. Pour pouvoir travailler sans trop de difficulte´s, et en se basant
sur le fait qu’avec les conditions de de´clenchement impose´es sur les stations, le nombre de
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photo-e´lectrons est toujours d’au moins une centaine, on pose ge´ne´ralement que les signaux
suivent des distributions gaussiennes. La minimisation du χ2 suivant permet alors d’estimer
l’e´nergie de la gerbe :
χ2signal =
m∑
j=1
(∆Si)2
σ2i, signal
=
m∑
j=1
(Si, rec − Si,mes)2
σ2i, signal
, (4.17)
avec Si,mes le signal inte´gre´ (moyenne´ sur les trois PMT) de la station i, et Si, rec le signal
reconstruit a` partir de la fonction de distribution late´rale (Lateral Distribution Function,
LDF, cf. section 2.4.5). Rappelons que cette fonction peut prendre diffe´rentes formes, mais
la pre´cision avec laquelle elle reproduit les donne´es est cruciale pour la de´termination de
l’e´nergie. Nous proposons dans la section 4.3.2.4 une certaine forme de LDF et une para-
me´trisation pour les angles ze´nithaux infe´rieurs a` 70 .˚ Au-dela`, les gerbes arrivant au sol
sont essentiellement compose´es de muons et les de´viations dues au champ ge´omagne´tique
deviennent importantes, et il faut alors traiter diffe´remment le proble`me. Des algorithmes
pour reconstruire l’e´nergie de ces gerbes horizontales ont e´te´ imple´mente´s dans le cadre du
CDAS (cf. [136]), mais beaucoup de travail doit encore eˆtre fourni pour ame´liorer cette re-
construction particulie`re et tester sa validite´.
Les fluctuations des signaux dans les cuves peuvent eˆtre mode´lise´es par une distribution
de Poisson ([146]) ; ainsi, l’incertitude sur les mesures devient :(
σi, signal
Si
)2
=
k
Si
⇒ σi, signal '
√
Si, rec,
avec k ' 1 VEM. Le signal reconstruit a` partir de la fonction de distribution late´rale, qui
rend compte du comportement moyen, sert de variance plutoˆt que le signal mesure´, juste-
ment a` cause des fluctuations : un signal trop grand par rapport au signal attendu a` cette
distance pe´naliserait cette mesure, et a` l’inverse un signal trop petit aurait trop de poids
dans l’ajustement. D’autres variances sont e´galement propose´es, de´pendant par exemple du
signal induit par les particules e´lectromagne´tiques et de celui induit par les muons [144], mais
ne´cessitant donc la de´convolution du signal total, ou une e´valuation du nombre de muons
tombe´s dans la cuve.
Des e´tudes sont en cours pour de´terminer la variance la mieux approprie´e. Mais il est
important avant cela de mieux maˆıtriser la LDF, et d’en contraindre les diffe´rents aspects. Il
faut de plus prendre en compte les diffe´rences entre les noyaux le´gers et lourds (typiquement
protons et noyaux de fer), et celles entre les mode`les de simulations de gerbes. Un des as-
pects les plus importants dans la reconstruction de l’e´nergie est l’asyme´trie des signaux, qui
influence directement les re´sultats.
4.3.2.2 Les asyme´tries des signaux
Les particules d’une gerbe atmosphe´rique tombant au sol ne sont pas e´chantillonne´es de
la meˆme manie`re par les cuves du re´seau se trouvant en amont du cœur et celles en aval. La
re´ponse des cuves de´pendant de leur ge´ome´trie, il en re´sulte une diffe´rence de signal entre
les stations se trouvant en amont du cœur de la gerbe et celles en aval. Cette asyme´trie a
e´te´ clairement explique´e dans [129], qui montre que l’e´volution longitudinale de la gerbe ne
pre´domine pas aux petits angles ze´nithaux.
Dans cette section, nous allons tout d’abord montrer avec des simulations simplifie´es que
l’asyme´trie des signaux est principalement ge´ome´trique jusqu’a` θ < 40˚ , puis avec une simu-
lation plus comple`te, nous montrerons qu’elle est directement relie´e a` la re´ponse des cuves
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d’Auger (c’est-a`-dire que l’effet disparaˆıt avec des cuves sphe´riques), et enfin nous en don-
nerons une parame´trisation, afin de pouvoir corriger les signaux lors de la reconstruction de
l’e´nergie.
Modification de la ge´ome´trie des cuves Auger
supAlatAsupA’
latA’
h
axe de la gerbe
région en "aval" du coeur région en "amont" du coeur
rcuve 2rcuve
4h
θ α−
θ +α α α
θ
Fig. 4.20 – Repre´sentation de l’effet d’asyme´trie : les cuves en amont rec¸oivent plus de
particules sur leur surface supe´rieure, alors que celles en aval sont principalement touche´es
sur leur surface late´rale. Les cuves cylindriques d’Auger (rcuve ' 1.8 m, et h = 1.2 m) sont
repre´sente´es avec les cuves 4 fois plus hautes (qui gardent le meˆme volume d’eau) qui inversent
l’asyme´trie des signaux.
En conside´rant l’angle ze´nithal de la gerbe θ, l’angle moyen α des particules qui s’e´cartent
de l’axe (cette approximation grossie`re permet ne´anmoins de bien comprendre ce qui se passe)
et la figure 4.20, il devient aise´ de comprendre pourquoi le flux rec¸u par les cuves plates
d’Auger se trouvant en amont du cœur est plus important que celui rec¸u en aval.
Conside´rons Asup et Alat, les aires respectives supe´rieure et late´rale d’une cuve. Les par-
ticules touchant les cuves en amont voient donc une surface effective Aamont = Asup cos(θ −
α)+Alat sin(θ−α), alors que pour les cuves en aval, cette surface devient Aaval = Asup cos(θ+
α) + Alat sin(θ + α). Avec Asup > Alat pour les cuves d’Auger (Asup = pir2cuve = 10 m2 et
Alat = 2 rcuveh ' 4.28 m2), on obtient Aamont > Aaval, soit plus de particules re´colte´es en
amont.
Les particules e´lectromagne´tiques (γ, e±) sont responsables de la plus grande partie de
l’asyme´trie. Les muons, plus e´nerge´tiques et plus concentre´s autour de l’axe, donnent moins
d’asyme´trie. De plus, le nombre de photons Cˇerenkov produit par un muon e´tant proportion-
nel a` la longueur d’eau traverse´e6, le signal induit par un muon traversant la surface late´rale
sera plus grand que celui induit par un muon traversant la surface supe´rieure. La re´ponse
d’une cuve a` un flux de muons doit donc eˆtre proportionnelle a` son volume, quelle que soit
la direction incidente, et de ce fait l’asyme´trie des signaux des muons est compense´e.
A cet effet ge´ome´trique s’ajoute l’atte´nuation longitudinale de la gerbe sur une longueur
6La majorite´ des muons arrivant au sol sont relativistes, et traversent donc les cuves sans eˆtre absorbe´s en
de´posant toujours la meˆme quantite´ d’e´nergie.
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de 2r tan θ, la distance projete´e sur l’axe entre deux stations en amont et aval du cœur a` r
m de l’axe. Aux petits angles (jusqu’a` ∼40˚ ), cette e´volution est peu importante, avec moins
de 10 % a` r = 500 m [129].
En prenant en compte tous ces e´le´ments, et pour corroborer le fait que l’asyme´trie est
ge´ome´trique a` des angles mode´re´s, nous allons montrer que l’asyme´trie s’inverse en changeant
le rapport Asup/Alat. La re´ponse des cuves plates d’Auger est compare´e a` celle de cuves
e´galement cylindriques et avec le meˆme volume d’eau (la re´ponse des muons doit donc rester
inchange´e), mais avec une hauteur 4 fois plus grande (h′ = 4.8 m) et un rayon 2 fois plus
petit (r′cuve = 0.9 m). On doit donc obtenir A′amont < A′aval.
Les simulations et les re´sultats pre´sente´s dans cette section sont ceux obtenus pour [134].
Des gerbes ont e´te´ simule´es avec AIRES 2.5, avec le mode`le d’interactions hadroniques QG-
SJET01, avec 25˚≤ θ ≤ 66˚ et des e´nergies comprises entre 1 et 100 EeV. Les particules
arrive´es au sol sont traite´es avec la simulation plus simple du re´seau de surface qui a servi
de base a` SDSim, le programme sample sim. Une configuration particulie`re est utilise´e,
des couronnes de stations a` des distances 200 < r < 3000 m (cf. figure 4.21). Dans chaque
x       , y
ψ
r (m)
y’
x’
coeur coeur
Fig. 4.21 – Configuration de stations utilise´e pour la mise en e´vidence de l’asyme´trie des
signaux a` une meˆme distance r en fonction de l’azimut. Les stations sont ainsi repre´sente´es
dans le plan perpendiculaire a` l’axe de la gerbe.
couronne, 18 stations sont re´gulie`rement espace´es en azimut dans le plan perpendiculaire
a` l’axe de la gerbe. Connaissant les angles de la gerbe θ et ϕ et la distance a` l’axe r (for-
mule 4.6), l’azimut de´finit les coordonne´es de la station par rapport au cœur, ∆x = xi−xcoeur
et ∆y = yi − ycoeur :
ψ = atan
(
∆y cosϕ−∆x sinϕ
(∆x cosϕ+∆y sinϕ) cos θ
)
, (4.18)
avec −180˚≤ ψ ≤ 180 .˚ Les simulations de gerbes sont passe´es 2 fois dans sample sim,
la premie`re fois avec les cuves normales et la deuxie`me avec les cuves 4 fois plus hautes.
Pour cette e´tude simplement qualitative, chaque signal est finalement normalise´ par rapport
a` l’e´nergie de la gerbe.
La figure 4.22 donne les profils obtenus des signaux inte´gre´s normalise´s des cuves en fonc-
tion de leur azimut, pour des r et θ donne´s (le comportement est aise´ment extrapolable aux
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valeurs manquantes). Les ronds rouges correspondant aux cuves“normales”d’Auger montrent
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Fig. 4.22 – Moyennes des signaux normalise´s des stations en fonction de leur azimut, pour
plusieurs tranches en r et plusieurs valeurs de θ. Les barres repre´sentent les dispersions des
moyennes. L’azimut ψ = 0˚correspond aux stations en amont se trouvant dans l’axe d’arrive´e
de la gerbe, et ψ = ±180˚ a` celles se trouvant en aval. Les ronds rouges repre´sentent les
signaux des cuves normales, les carre´s bleus les signaux des cuves 4 fois plus hautes.
bien que les signaux pre´sentent une asyme´trie d’amont en aval, qui augmente toujours avec
la distance a` l’axe. A θ = 0 ,˚ l’asyme´trie est nulle (toutes les cuves sont touche´es de la meˆme
fac¸on), puis elle augmente jusqu’a` 53˚(ou` l’asyme´trie est pratiquement de 50 % a` partir de
500 m) et enfin diminue fortement au-dela`, ou` la composante muonique pre´domine a` partir
de 60 .˚
Les carre´s bleus repre´sentent les signaux moyens obtenus avec les cuves a` ge´ome´trie mo-
difie´e (r′cuve = rcuve/2, h′ = 4h). Il est clairement visible que l’asyme´trie est inverse´e, jusqu’a`
θ . 45 ,˚ puis elle revient progressivement aux meˆmes valeurs que pre´ce´demment, ou` l’e´vo-
lution longitudinale de la gerbe reprend le dessus. Le comportement redevient alors le meˆme
aux grandes valeurs de θ.
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La figure 4.22 montre que la ge´ome´trie des cuves est bien directement responsable de
l’asyme´trie jusqu’a` θ . 40 .˚ Au-dela` l’atte´nuation longitudinale des particules prend le re-
lais, jusqu’a` ce que la composante e´lectromagne´tique s’e´teigne. Les muons gomment alors les
diffe´rences en amont et en aval, et l’asyme´trie disparaˆıt pour des angles θ & 70 .˚
Des cuves sphe´riques...
D’apre`s le re´sultat pre´ce´dent, une des fac¸ons de quantifier la contribution de l’e´volution
longitudinale de la gerbe sur l’asyme´trie des signaux est d’utiliser une ge´ome´trie de cuve qui
offre toujours la meˆme surface aux particules, quel que soit leur angle d’incidence. Des cuves
a` volume sphe´rique devraient alors donner des re´ponses identiques en amont et en aval, avec
Aamont = Aaval = pir2cuve.
Cette fois, la simulation plus re´cente et plus comple`te qu’offre SDSim a e´te´ utilise´e. Le
programme a e´te´ modifie´ pour obtenir des cuves sphe´riques : la me´thode d’e´chantillonnage
est base´e sur celle propose´e dans [130] ; les PMT ont garde´ le meˆme e´cartement angulaire (120
)˚ et la meˆme distance au centre (1.2 m), avec une hauteur qui passe a` ∼3.34 m. On conside`re
ainsi qu’ils sont pose´s sur la sphe`re d’eau, de la meˆme manie`re qu’ils sont actuellement pose´s
sur le volume d’eau cylindrique des vraies cuves.
Afin de travailler de manie`re plus rapide et avec l’e´quivalent de signaux non sature´s, le
nombre de photo-e´lectrons simule´s au niveau des PMT est recueilli au lieu du signal inte´gre´
provenant de la trace FADC. Le nombre de photo-e´lectrons et le signal inte´gre´ sont des va-
leurs e´quivalentes, car l’e´lectronique est quasiment line´aire. La figure 4.23 montre qu’il y a en
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Fig. 4.23 – Signal inte´gre´ simule´ en fonction du nombre de photo-e´lectrons. La droite rouge
en pointille´ repre´sente l’ajustement line´aire effectue´ sur les points correspondant aux signaux
non sature´s et convenablement inte´gre´s (∼99 % des points) : 1 VEM correspond alors a` 127
photo-e´lectrons.
effet un facteur de proportionnalite´ e´gal a` 127 pour la version 3.00 de SDSim. L’ajustement
line´aire est effectue´ sur les points qui ne s’e´cartent pas de la droite en pointille´. Les autres
points sont duˆs aux signaux sature´s des FADC, et/ou aux traces qui sont supe´rieures a` la
feneˆtre d’inte´gration du signal, de 250 e´chantillons dans ce calcul.
La figure 4.24 montre la contribution des muons et des particules e´lectromagne´tiques a`
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l’asyme´trie des signaux dans des cuves sphe´riques, pour des gerbes initie´es par des protons
a` 100 EeV, simule´es avec AIRES 2.6 a` 25˚ ≤ θ ≤ 60 .˚ A 25 ˚ et pour des distances a`
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Fig. 4.24 – Les moyennes de signaux normalise´s en fonction de l’azimut, obtenus dans des
cuves sphe´riques. Les triangles noirs repre´sentent la contribution de toutes les particules, les
ronds rouges les γ, e+ et e− et les carre´s bleus les µ. Comme pour la figure 4.22, plusieurs
tranches en r et plusieurs valeurs de θ sont donne´s.
l’axe infe´rieures a` 1500 m, l’asyme´trie est quasiment nulle, pour les muons autant que pour
les particules e´lectromagne´tiques. A partir de 36 ,˚ elle commence a` apparaˆıtre, mais reste
infe´rieure a` 15 % jusqu’a` θ = 45˚et r < 500 m (< 25% au-dela`). Avec nos cuves sphe´riques,
l’asyme´trie ne peut eˆtre due qu’a` l’atte´nuation longitudinale de la gerbe, autrement dit le
flux de particules qui diminue, et la diffe´rence entre les signaux en amont et en aval du cœur
est bien en accord avec ce qui a e´te´ trouve´ dans [129].
Conforme´ment a` ce qui e´tait attendu, les particules e´lectromagne´tiques sont responsables
de l’asyme´trie des signaux. Les muons n’y participent pas, sauf a` partir de 1000 m et jus-
qu’a` 40 ,˚ ou` l’asyme´trie qu’ils produisent est inverse´e mais reste ne´anmoins la plus faible.
Cette inversion peut s’expliquer par le fait qu’a` ces angles, la gerbe n’est pas tre`s aˆge´e, et
les pions charge´s ne se sont pas tous de´sinte´gre´s. Ainsi, pour des cuves oppose´es situe´es a`
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r = 1500 m, le front de gerbe parcourt 2r tan θ ' 1730 m a` θ = 30 ,˚ soit plus de 150
g/cm2 en profondeur atmosphe´rique longitudinale, ce qui est largement suffisant pour qu’une
partie des pions ait le temps de se de´sinte´grer et produire des muons supple´mentaires en aval.
On notera que la contribution de la composante e´lectromagne´tique diminue avec θ et r
qui augmentent, contrairement a` celle de la composante muonique, comme cela a de´ja` e´te´
pre´cise´. Soulignons de plus que l’asyme´trie varie peu avec l’e´nergie, malgre´ la composante
e´lectromagne´tique qui devient plus forte avec l’e´nergie qui augmente (cf. fig. 4.25).
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Fig. 4.25 – Les profils de signaux a` θ = 53˚ et 500 < r < 1000 m, et a` 3 e´nergies. La
composante e´lectromagne´tique augmente avec l’e´nergie, alors que la composante muonique
diminue. L’asyme´trie augmente alors tre`s le´ge`rement.
4.3.2.3 Correction de l’asyme´trie
Les ajustements sur les donne´es induisent certains biais, comme nous l’avons vu avec la re-
construction des angles dans les sections pre´ce´dentes. Ces biais proviennent de la mode´lisation
mal adapte´e des donne´es, des diffe´rences entre les simulations de gerbes et de de´tecteurs, des
primaires encore mal connus, du mode de reconstruction et e´galement de la saturation des si-
gnaux. Certaines corrections peuvent cependant eˆtre apporte´es apre`s les premie`res ite´rations
de la reconstruction. Dans cette section, en travaillant avec une parame´trisation e´prouve´e
de l’e´nergie (cf. section suivante), nous allons montrer que la correction de l’asyme´trie des
signaux permet de re´duire en partie le biais de certains parame`tres.
Une cuve pre´sentant un signal induit par un e´ve´nement physique a pour coordonne´es r
et ψ dans le plan perpendiculaire a` l’axe de la gerbe, respectivement sa distance a` l’axe et
son azimut. Nous travaillons de nouveau avec les cuves classiques d’Auger, simule´es telles
qu’elles existent dans la Pampa. La figure 4.26 montre qu’a` toutes les e´nergies, l’asyme´trie
des signaux peut eˆtre de´crite simplement :
S(r, ψ) = S(r)(1 + α(r) cos(ψ)), (4.19)
avec S la moyenne des signaux appartenant a` une meˆme couronne (cf. fig. 4.21), qui corres-
pond donc au signal attendu s’il n’y avait pas d’asyme´trie. α(r) correspond a` l’amplitude de
l’asyme´trie, et de´pend de la distance a` l’axe. La de´pendance en θ est implicite, une parame´-
trisation particulie`re doit eˆtre faite a` chaque angle.
Cette formulation simple permet ne´anmoins de rendre compte des diffe´rences de signaux
selon l’azimut. Il est inutile d’essayer de caracte´riser l’asyme´trie tre`s finement, puisque les
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Fig. 4.26 – Asyme´trie des signaux des cuves d’Auger (r=500 m, θ=25˚ ) a` 1019, 1019.5 et 1020
eV. Les signaux sont normalise´s par le signal moyen a` 1000 m. Des courbes identiques sont
obtenues a` 1018.5 et 1020.5 eV, non repre´sente´es pour ne pas surcharger la figure (idem a` tout
r). Les lignes repre´sentent les ajustements effectue´s avec la formule 4.19, avec S et α comme
parame`tres libres.
fluctuations lie´es aux gerbes et les fluctuations statistiques des signaux dans les cuves sont
importantes par rapport a` l’amplitude de l’asyme´trie. C’est pour cette raison qu’il est ne´ces-
saire de simuler un nombre suffisamment grand d’e´ve´nements pour chaque primaire, chaque
e´nergie, chaque angle, et qu’il faut travailler avec des moyennes si l’on veut rendre compte
du comportement des gerbes.
Les donne´es d’un e´ve´nement nous fournissent les signaux, les azimuts et les distances
a` l’axe de chaque station (en connaissant θ, ϕ et la position du cœur). Le but e´tant de
remplacer S(r, ψ) par S(r), il faut, selon la formule 4.19, de´terminer α(r). Pour cela, environ
900 e´ve´nements (gerbes de protons produites avec AIRES 2.6) ont e´te´ simule´s avec le re´seau
en couronnes de´crit pre´ce´demment, entre 1018.5 et 1020.5 eV, avec 25˚≤ θ ≤ 72 ,˚ soit environ
25 e´ve´nements par cas. Selon la figure 4.26, les courbes sont pratiquement identiques, a` un
de´calage en ordonne´e pre`s ; pour simplifier le proble`me, on posera donc pour l’instant qu’α
ne de´pend pas de l’e´nergie.
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Fig. 4.27 – Amplitude de l’asyme´trie α en fonction de l’e´nergie, a` une distance donne´e (500
m), selon l’angle θ. L’amplitude semble relativement stable selon l’e´nergie, sauf a` 53˚et 60
,˚ ou` l’asyme´trie est la plus forte.
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Ceci n’est pas totalement vrai (cf. figure 4.27), notamment a` 53˚ ou` l’asyme´trie est la
plus forte (combinaison de l’effet ge´ome´trique et du de´veloppement de la gerbe). Cependant,
une parame´trisation moyenne´e sur toutes les e´nergies convient en premie`re approximation,
pour tester l’impact sur la reconstruction. Des e´tudes ulte´rieures pourront essayer d’affiner
les valeurs d’α en fonction de l’e´nergie, mais il faudra de´terminer au pre´alable si l’amplitude
des fluctuations des vrais signaux justifie les temps de calcul conside´rables que l’accumulation
de statistiques implique dans ce cas.
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Fig. 4.28 – Amplitude de l’asyme´trie α en fonction de r, pour plusieurs angles.
La figure 4.28 montre la de´pendance d’α en fonction de r. Les valeurs d’α proviennent
des ajustements effectue´s sur les signaux moyens en fonction de l’azimut (cf. fig.4.26), selon
la formule 4.19. Les diffe´rentes e´nergies ont e´te´ cumule´es, et la figure montre qu’il y a peu de
dispersion jusqu’a` 1500 m. Comme pre´vu, les fluctuations a` 53˚sont les plus grandes. Ces
courbes sont ajuste´es avec des polynoˆmes de degre´ 2 et 3. Dans l’e´tude pre´ce´dente utilisant
des simulations plus anciennes [133], l’ajustement e´tait fait avec α(r) = α0 arctan(r/r0), qui
n’est clairement plus adapte´.
Ayant en main ce jeu de parame`tres, les reconstructions de l’e´nergie, de la position du cœur
et de θ sont compare´es sans et avec correction de l’asyme´trie des signaux. La parame´trisation
de la fonction de distribution late´rale (qui induit son propre biais) est celle propose´e dans la
section suivante. La figure 4.29 pre´sente les moyennes et les dispersions des diffe´rences entre
les valeurs reconstruites et simule´es en fonction de θ, pour des e´nergies de 100 EeV :
∆E/Esim = (Erec − Esim)/Esim, (4.20)
d =
√
(xcoeur, rec − xcoeur, sim)2 + (ycoeur, rec − ycoeur, sim)2, (4.21)
∆θ = θrec − θsim. (4.22)
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Les valeurs reconstruites sans correction d’asyme´trie sont repre´sente´es par les lignes conti-
nues, celles reconstruites avec l’asyme´trie corrige´e par la parame´trisation pre´ce´dente d’AIRES
sont en tiret, et en pointille´ sont donne´es celles corrige´es graˆce a` CORSIKA (version 6.032,
dernie`re en date), pour la comparaison avec un autre mode`le de simulations. Les dispersions
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Fig. 4.29 – Comparaisons des parame`tres reconstruits et simule´s de gerbes a` 100 EeV (fer) :
l’e´nergie en haut, la position du cœur au milieu et l’angle ze´nithal en bas. Les lignes en
continu repre´sentent les dispersions de la reconstruction sans correction d’asyme´trie, en tiret
avec la correction tire´e de AIRES, et en pointille´ celle tire´e de CORSIKA.
sont e´quivalentes entre reconstruction corrige´e ou non. Cependant, la comparaison entre les
moyennes montre clairement que la correction d’asyme´trie permet de re´duire les erreurs syste´-
matiques a` tous les angles, de fac¸on plus mode´re´e pour l’e´nergie. Entre AIRES et CORSIKA,
les diffe´rences sont faibles, le cœur e´tant le´ge`rement moins biaise´ pour CORSIKA, et inver-
sement pour θ. A plus haute ou plus basse e´nergie, les corrections sont du meˆme ordre de
grandeur. Enfin, les valeurs de ϕ ne changent pas, puisque l’effet d’asyme´trie ne de´pend pas
de la direction azimutale de la gerbe.
L’asyme´trie des signaux entraˆıne donc certaines erreurs syste´matiques sur la reconstruc-
tion des parame`tres de la gerbe. Les corrections utilise´es ici re´duisent ces biais aussi bien sur
des gerbes simule´es par CORSIKA ou AIRES, initie´es par des noyaux de fer ou des protons.
Les biais changent un peu pour l’e´nergie, sa formulation de´pendant du type de primaire et
de simulation.
Soulignons enfin que la correction des asyme´tries n’entraˆıne pas de tre`s grosses diffe´rences
dans les signaux, puisqu’avec les parame´trisations utilise´es, il n’y a pas de variation de plus
de 34 % du signal (α(r) est toujours infe´rieur a` 0.25, ce qui donne donc une gamme S/1.25 =
S − 20% ≤ S ≤ S/0.75 ' S + 33%).
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4.3.2.4 Fonction de Distribution Late´rale
La fonction de distribution late´rale doit permettre de rendre compte du comportement
moyen du signal des cuves selon la distance a` l’axe de la gerbe r, l’angle ze´nithal θ et l’e´nergie
de la gerbe, que l’on notera E. Pour plus de pre´cision, il faut ajouter la nature du primaire
et l’e´tat d’avancement de la gerbe (repre´sente´ par Xmax), fluctuant meˆme pour des gerbes
pre´sentant des caracte´ristiques identiques. La forme de cette fonction ne peut eˆtre de´finie
qu’empiriquement, et cela graˆce aux simulations de gerbes.
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Fig. 4.30 – Distributions late´rales de signaux simule´s a` 10 EeV, pour plusieurs valeurs de θ
(en e´chelles logarithmiques). S est donne´ en VEM et r en m. Les signaux d’une seule gerbe
sont repre´sente´s dans chaque cas, et ont e´te´ multiplie´s par r3 pour mieux se rendre compte
de la courbure. En haut, gerbes initie´es par des protons, en bas, par des noyaux de fer ; a`
gauche, simulations produites par AIRES, a` droite par CORSIKA. Un polynoˆme de degre´
2 permet de de´crire ces distributions, y compris a` plus haute et plus basse e´nergie, avec la
meˆme pre´cision.
Nous avons choisi de de´crire la distribution late´rale des signaux par une fonction simple
en reliant log(S) a` log(r) par un polynoˆme du second degre´. Cette description est valable
quelle que soit la simulation utilise´e, l’e´nergie ou l’angle d’arrive´e de la gerbe (cf. figure 4.30).
Nous pouvons donc e´crire :
log(Si, rec) = α+ β log(
r
1000
) + γ
(
log(
r
1000
)
)2 ⇒
Si, rec = S(1000)
( r
1000
)β+γ log(r/1000)
. (4.23)
Rappelons que Si est donne´ en VEM, et la distance a` l’axe r en m. Dans cette description, γ
repre´sente l’e´cart par rapport a` la repre´sentation line´aire pouvant eˆtre faite sur les premiers
points. Cet ajustement line´aire peut cependant eˆtre suffisant pour les gerbes ne s’e´tendant pas
a` tre`s grande distance (r < 2000 m), celles de basse e´nergie (< 1018.5 eV). Outre S(1000), β
seul permet alors de reproduire la distribution late´rale de ces gerbes. Une telle parame´trisation
est ainsi donne´e dans [132], qui donne de bons re´sultats a` basse e´nergie.
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Dans la suite, les valeurs obtenues pour S(1000), β et γ proviennent des ajustements
effectue´s graˆce a` la formule 4.23 sur les courbes de signaux simule´s Si en fonction de leur
distance a` l’axe ri, pour des gerbes d’e´nergie, de direction et de primaire diffe´rents.
Les simulations utilise´es ont e´te´ produites avec la dernie`re version en date de CORSIKA,
pour des gerbes initie´es par des protons et des noyaux de fer. Ces gerbes ont des e´nergies
e´gales a` 1019, 1019.5 et 1020 eV, avec θ = 25, 36, 45, 53 et 60˚(au moins 80 gerbes par cas,
et 10 e´ve´nements SD simule´s avec SDSim pour chaque gerbe). Cette gamme angulaire va
permettre de se rendre compte des diffe´rences avec les anciennes LDF construites (la compa-
raison est ici faite avec AIRES 2.6), et des ame´liorations apporte´es. Un travail ulte´rieur devra
comple´ter cette gamme a` 0˚(ces gerbes sont particulie`res car leur contenu e´lectromagne´tique
est tre`s fort, et elles pre´sentent des stations lointaines tre`s fluctuantes en temps) et jusqu’a`
70 .˚ Il faudra en particulier multiplier les points autour de 60 ,˚ afin de bien observer la
transition entre les re´gimes e´lectromagne´tique et muonique, l’e´nergie totale emmene´e par les
muons devenant supe´rieure a` celle des particules e´lectromagne´tiques dans cette zone.
De´pendance en e´nergie
Dans la formule 4.23, les distances a` l’axe ont e´te´ normalise´s a` 1000 m, afin que le facteur
multiplicatif devienne l’estimateur de l’e´nergie, S(1000). S(1000) est le seul parame`tre de
la LDF dont la de´pendance en e´nergie soit clairement de´finie. Dans [135] et dans l’e´tude
ante´rieure a` celle pre´sente´e ici (non publie´e), il a de´ja` e´te´ montre´ que pour une valeur de θ
donne´, S(1000) e´tait en moyenne directement proportionnel a` l’e´nergie a` la puissance 0.95.
Les graphes du haut de la figure 4.31 repre´sentent les moyennes des valeurs de S(1000) divise´es
par E0.95 en fonction de l’e´nergie. L’ancienne e´tude (a` gauche) a e´te´ faite avec AIRES avec des
e´nergies beaucoup plus varie´es que la plus re´cente, faite avec CORSIKA (a` droite). Les gerbes
d’AIRES plus rapides a` produire et a` traiter que celles de CORSIKA (qui est lui plus re´aliste
vis-a`-vis des phe´nome`nes physiques a` basse e´nergie), permettent de varier les simulations,
mais elles sont e´galement moins pre´cises. De plus, il s’est ave´re´ inutile de multiplier ainsi les
e´nergies.
La figure 4.31 montre bien qu’a` θ fixe´, S(1000)/E0.95 est quasiment constant en fonction
de l’e´nergie, ce d’autant plus pour CORSIKA. Nous remarquerons de´ja` que les valeurs de
S(1000)/E0.95 sont plus grandes pour AIRES que pour CORSIKA. La figure 4.32 montre que
la normalisation des signaux par E0.95 permet d’obtenir des distributions qui se superposent
bien (ici a` θ = 25 )˚. Nous observons de plus sur la figure de droite deux nuages de points
de´cale´s a` moins de 300 m. Ces points correspondent aux signaux sature´s, auxquels il manque
donc un certain nombre de VEM. Ces signaux sont e´carte´s de l’e´tude, car ils fausseraient les
re´sultats : l’ajustement effectue´ sans les signaux sature´s montre bien que ces signaux sont
beaucoup trop faibles par rapport a` ce qui est attendu. La reconstruction devra donc e´gale-
ment eˆtre faite en retirant les stations sature´es de l’ajustement, dans la mesure du possible
(sachant qu’un nombre minimum de stations doit eˆtre respecte´).
Les valeurs de β variant peu en fonction de l’e´nergie, il sera exprime´ uniquement en
fonction de θ. γ est beaucoup plus fluctuant, et sa de´pendance en e´nergie ne peut eˆtre
clairement de´finie. De plus, il varie beaucoup d’un mode`le a` l’autre. Pour ces raisons et
pour simplifier les choses, il sera e´galement conside´re´ inde´pendant de l’e´nergie.
Les valeurs des parame`tres pre´ce´dents sont dore´navant cumule´es a` toutes les e´nergies,
afin d’obtenir une formulation fonctionnant quelle que soit l’e´nergie. Le but est en effet de
fournir une parame´trisation permettant de traiter le maximum d’e´ve´nements, puis d’affiner
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Fig. 4.31 – Parame`tres ajuste´s de la LDF en fonction de l’e´nergie (pour des gerbes initie´es
par des protons) : a` gauche, pour l’e´tude pre´ce´dente faite avec AIRES 2.6, a` droite pour
l’e´tude pre´sente faite avec CORSIKA (version 6.032). Seul S(1000) est normalise´ par rapport
a` l’e´nergie (avec une puissance 0.95), β est assez stable en fonction de l’e´nergie, alors qu’il
est plus difficile de se prononcer pour γ.
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Fig. 4.32 – Distributions des signaux simule´s7 en fonction de r a` diffe´rentes e´nergies, avant
(a` gauche) et apre`s normalisation avec l’e´nergie (a` droite). La figure de droite montre de
plus l’ajustement effectue´ sans les signaux sature´s, et les nuages de points repre´sentant ces
signaux, clairement de´cale´s par rapport a` la courbe.
la reconstruction en appliquant des parame`tres plus adapte´s (selon la gamme d’e´nergie et le
type du primaire si une identification a pu eˆtre propose´e).
De´pendance angulaire
7Les “trous” avant et apre`s 750 m sont duˆs a` un bogue identifie´ tardivement dans SDSim : le ge´ne´rateur
semi-ale´atoire pour le cœur de la gerbe est initialise´ au de´but de chaque simulation avec la meˆme “graine”,
le meˆme nombre de de´part. Ainsi, les positions de cœur sont diffe´rentes pour les e´ve´nements d’une meˆme
simulation, mais reproduites a` l’identique a` chaque nouvelle simulation.
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SE(1000) (= S(1000)/E0.95), β et γ sont maintenant repre´sente´s en fonction de 1/ cos θ sur
la figure 4.33. La quantite´ 1/ cos θ est fre´quemment utilise´ car elle est e´quivalente au nombre
d’atmosphe`res verticales traverse´es par une gerbe ayant un angle d’incidence θ. L’allure des
0
2
4
6
8
1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5
-4
-3.5
-3
-2.5
-2
1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5
1/cos(  )θ
S(
10
00
)/E
0.
95
1/cos(  )θ
β
1/cos(  )θ
γ
-0.4
-0.3
-0.2
-0.1
1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5
2
4
6
8
1 1.2 1.4 1.6 1.8 2 2.2
-4.5
-4
-3.5
-3
-2.5
-2
1 1.2 1.4 1.6 1.8 2 2.2
1/cos(  )θ
S(
10
00
)/E
0.
95
1/cos(  )θ
β
1/cos(  )θ
γ
-0.8
-0.6
-0.4
-0.2
1 1.2 1.4 1.6 1.8 2 2.2
Fig. 4.33 – SE(1000), β et γ en fonction de 1/ cos θ : a` gauche, anciens parame`tres obte-
nus avec AIRES ; a` droite ceux obtenus avec CORSIKA. Les ronds vides repre´sentent les
parame`tres correspondant au fer, et les carre´s pleins ceux correspondant au proton.
courbes de SE(1000) et β est la meˆme pour l’ancienne (a` gauche) et la nouvelle parame´trisa-
tion de la LDF (a` droite) dans l’intervalle 1 < 1cos θ ≤ 2, ce qui montre bien la cohe´rence de
la description. La diffe´rence entre proton et fer est e´galement du meˆme ordre de grandeur,
notamment SE(1000) qui est plus grand pour le fer. Ceci s’explique simplement par le fait que
des gerbes initie´es par des noyaux de fer ont une composante muonique plus forte que celle de
gerbes initie´es par des protons (environ 30 % a` e´nergie et θ e´quivalents, cf. section 2.4), alors
que la composante e´lectromagne´tique est a` peu pre`s la meˆme. Les valeurs pour CORSIKA
sont cependant le´ge`rement plus faibles que celles de l’ancienne parame´trisation faite avec
AIRES, y compris pour β, surtout aux petits angles.
Les courbes de γ restent relativement diffe´rentes et difficiles a` ajuster. Il est a` noter qu’il y
a moins de diffe´rences entre fer et proton dans le cas de CORSIKA. Enfin, les figures d’AIRES
permettent d’estimer le comportement des parame`tres auquel on pourra s’attendre a` 0˚et
au-dela` de 60 .˚
Nous avons donc en main un jeu de parame`tres qui vont nous permettre de retrouver
l’e´nergie et la position du cœur, graˆce aux signaux des stations, leurs coordonne´es et l’esti-
mation des angles d’arrive´e de la gerbe, obtenus graˆce a` un premier ajustement effectue´ sur
les temps. Nous allons e´prouver ces parame`tres en reconstruisant le lot de donne´es simule´s, et
montrer que la nouvelle parame´trisation induit des erreurs syste´matiques moins importantes.
Ve´rification
Nous avons effectue´ ces tests avec la variance en temps du type σ2 = a + br4(cos θ)2,
car elle donne les erreurs syste´matiques les plus petites sur les angles. Cependant, elle est
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e´galement responsable d’un rejet plus grand d’e´ve´nements : les re´sidus en temps de certaines
stations lointaines deviennent trop grands a` cause du poids trop petit qui leur est accorde´ dans
l’ajustement. Rappelons que le travail sur la recherche d’une variance temporelle optimale
est toujours en cours.
Les asyme´tries sont corrige´es d’apre`s les corrections de la section pre´ce´dente, et les sta-
tions sature´es sont retire´es de l’ajustement.
La figure 4.34 montre les moyennes et les dispersions de ∆E/Esim (en haut), d la distance
entre cœurs reconstruit et simule´ (au milieu) et ∆θ (en bas) (cf. formules 4.20, 4.21 et 4.22),
obtenus avec des e´ve´nements simule´s avec CORSIKA et reconstruits avec la parame´trisation
e´galement produite avec CORSIKA.
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Fig. 4.34 – Comparaisons des valeurs reconstruites et simule´es, en haut pour l’e´nergie, au
milieu pour la position du cœur et en bas pour θ. La reconstruction a e´te´ effectue´e avec
les LDF construites avec CORSIKA : des e´ve´nements simule´s (produits par des protons a`
gauche, par des noyaux de fer a` droite) sont reconstruits avec la parame´trisation adapte´e
(respectivement proton et fer). Les lignes continues repre´sentent les e´ve´nements a` 1020 eV,
et en tiret ceux a` 1019 eV.
Les e´nergies sont bien reconstruites, avec moins de 5 % de diffe´rence en moyenne avec les
valeurs attendues jusqu’a` 55 ,˚ et moins de 10 % ensuite. L’erreur sur les cœurs reconstruits
est de moins de 50 m jusqu’a` 40˚puis augmente ensuite jusqu’a` ∼130 m. Les valeurs de θ
pre´sentent des biais de moins de 0.3 .˚
Pour la comparaison avec un autre mode`le, des e´ve´nements simule´s avec AIRES ont
e´galement e´te´ reconstruits, avec d’une part les LDF de CORSIKA (proton et fer, les parame´-
trisations a` 0˚et 66˚ayant e´te´ extrapole´es a` partir des autres points) et d’autre part avec les
anciennes LDF construites avec AIRES. La premie`re constatation faite graˆce a` la figure 4.35
est l’augmentation des erreurs syste´matiques avec des simulations autres que CORSIKA,
montrant ainsi les de´calages existant entre les diffe´rents mode`les.
De plus, les e´ve´nements reconstruits avec les LDF construites avec AIRES donnent des
erreurs syste´matiques plus importantes, d’environ 10 % pour l’e´nergie (fer et proton), et la
reconstruction du cœur et de θ e´tant le´ge`rement moins bonne.
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Fig. 4.35 – Idem que pour la figure 4.34, mais uniquement a` 1020 eV, avec la LDF de COR-
SIKA (lignes continues) et l’ancienne LDF construite avec AIRES (lignes en tiret) applique´e
a` des e´ve´nements simule´s par AIRES.
Tous ces re´sultats montrent bien que les nouvelles parame´trisations sont meilleures que les
pre´ce´dentes, avec moins de biais induit a` tous les angles et pour les deux types de primaire.
Des biais sont toujours pre´sents8, ce qui prouve que la reconstruction n’est pas encore bien
maˆıtrise´e, mais certaines sources d’erreurs syste´matiques sont clairement identifie´es, comme
les asyme´tries de signaux, l’utilisation de simulations de gerbes diffe´rentes ou l’application
d’une LDF construite pour un certain type de primaire a` un autre type (cf. fig. 4.36).
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Fig. 4.36 – E´nergie reconstruite de gerbes initie´es par du fer a` 100 EeV (CORSIKA), tous les
angles e´tant cumule´s. L’histogramme en continu repre´sente les e´ve´nements reconstruits avec
la LDF produite pour les noyaux de fer, et l’histogramme en tirets ceux reconstruits avec
la LDF produite pour les protons. Le deuxie`me histogramme est de´cale´ d’environ 15 % par
rapport a` la moyenne attendue, et a e´galement une plus grande dispersion (σ = 10.4 contre
7.5).
La figure 4.36 montre la ne´cessite´ d’identifier le type de primaire pour la reconstruction de
8La pre´sence d’erreurs syste´matiques est un proble`me re´manent dans la reconstruction des e´ve´nements
de´tecte´s par des re´seaux de surface, cf.[75].
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l’e´nergie, sous peine d’en obtenir une sous ou une surestimation. Dans une analyse comple`te,
un premier traitement devra eˆtre applique´ aux donne´es avec une LDF par de´faut, puis une
se´paration statistique des e´ve´nements sera effectue´ selon le type de primaire avec les crite`res
choisis par l’utilisateur et enfin une reconstruction adapte´ sera faite sur chaque lot se´pare´.
Ces nouvelles LDF (proton et fer) sont introduites la librairie de reconstruction et le choix
sur la nature du primaire est propose´ dans l’Event Display.
Les re´sultats obtenus dans cette section sont encourageants et doivent permettre de conti-
nuer le travail sur la reconstruction en essayant d’affiner les parame`tres selon la gamme angu-
laire, l’e´nergie et le type du primaire. C’est un travail de longue haleine, ne´cessitant plusieurs
centaines d’heures de simulations, et certainement autant en analyse pour bien comprendre les
phe´nome`nes a` l’œuvre dans chaque cas, et identifier les e´ventuelles erreurs dans la simulation
(des gerbes et/ou des e´ve´nements) ou dans le traitement des donne´es.
4.3.3 Estimation de l’aˆge de la gerbe
Application aux donne´es
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Fig. 4.37 – Reconstruction des e´ve´nements ayant au moins 5 stations enregistre´s depuis
de´but avril jusqu’a` fin septembre 2004, avec β impose´ (les ronds bleus correspondent a` la
parame´trisation pour le fer, les carre´s rouges a` celle pour les protons) et β libre dans l’ajus-
tement (triangles verts). La figure du haut repre´sente le χ2 par degre´ de liberte´ obtenu avec
l’ajustement global, dans les trois cas. Les figures du dessous montrent les valeurs moyennes
de β en fonction de 1/ cos θ : au milieu, pour les e´nergies infe´rieures a` 5 EeV, β libre est
plus petit que les parame´trisations, alors que pour les e´nergies supe´rieures a` 5 EeV (figure
du bas), les pentes sont semblables.
Comme nous l’avons de´ja` souligne´, il est possible que les caracte´ristiques des donne´es
enregistre´es par le re´seau de surface soient diffe´rentes de celles des donne´es produites par
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simulation. Ainsi, les e´nergies reconstruites ne pourront eˆtre ve´rifie´es que par la comparaison
avec la reconstruction du FD, dont les te´lescopes de fluorescence mesurent pre´cise´ment le pro-
fil e´lectromagne´tique de la gerbe (rappelons que le nombre de particules e´lectromagne´tiques
d’une gerbe est un meilleur estimateur que le S1000, ce dernier de´pendant directement des
simulations).
Par contre, les pentes (β) des profils late´raux des gerbes re´ellement de´tecte´es par le re´-
seau peuvent eˆtre de´termine´es sans l’aide de mode`le (les cœurs et les θ e´tant connus avec
une pre´cision suffisante) et eˆtre compare´es aux pentes provenant des simulations ; ceci va
nous permettre de tester nos parame´trisations. Une de´pendance en e´nergie de β (que nous
avons prise nulle dans la section pre´ce´dente), et la me´connaissance de la nature du primaire
sont en grande partie e´galement responsables des diffe´rences entre les donne´es et la simulation.
La figure 4.37 a e´te´ re´alise´e en utilisant les parame´trisations pour les protons (carre´s
rouges) et les noyaux de fer (ronds bleus), et avec β en tant que parame`tre libre dans l’ajus-
tement sur les signaux (triangles verts). Les valeurs du χ2 par degre´ de liberte´ montrent que
l’utilisation d’un parame`tre supple´mentaire dans la reconstruction comple`te ne de´grade pas
la qualite´ de l’ajustement, sauf le´ge`rement aux petits angles et seulement a` basse e´nergie.
Comme nous l’avons de´ja` dit, l’erreur utilise´e dans l’ajustement sur les signaux entraˆıne
des valeurs de χ2/ddl trop grandes, et devra eˆtre par la suite mieux adapte´e.
L’utilisation d’un β libre montre que les parame´trisations utilise´es ne rendent pas bien
compte des donne´es a` basse e´nergie (E < 5 EeV sur la figure 4.37 du milieu) et jusqu’a` 60 .˚
Par contre a` plus haute e´nergie, la figure du bas montre que les pentes correspondent bien,
avec cependant une identification peu claire du primaire.
De´termination du Xmax a` partir de la pente
Pour optimiser la reconstruction, il est donc important d’utiliser β en tant que parame`tre
libre dans l’ajustement. Cela ne de´grade pas la reconstruction et permet de reproduire plus
fide`lement les donne´es. Cela apporte de plus un avantage supple´mentaire, celui de pouvoir
obtenir une estimation du Xmax, qui donne l’e´tat d’avancement de la gerbe (cf. glossaire et
section 2.4.3). La pente est en effet repre´sentative de l’aˆge de la gerbe : des gerbes jeunes
vont pre´senter des signaux forts pre`s du cœur (graˆce a` la composante e´lectromagne´tique tre`s
forte), puis leur intensite´ de´croˆıt rapidement avec la distance (pente tre`s raide), alors que
des gerbes aˆge´es vont avoir une pente plus faible a` cause de l’extinction de la composante
e´lectromagne´tique.
Pour montrer cette corre´lation, β (jusqu’ici exprime´ en fonction de 1/ cos θ, cf. figure 4.38
de gauche) est exprime´ en fonction de (875 − Xmax)/ cos θ (a` droite) qui correspond a` la
profondeur atmosphe´rique parcourue par la gerbe depuis son maximum jusqu’au sol (a` Ma-
largu¨e, Xsol = 875 g/cm2). Cette fac¸on de repre´senter β, qui n’est en fait qu’un de´calage
horizontal des points, permet cependant de mieux se rendre compte de la de´pendance natu-
relle de la pente avec l’aˆge de la gerbe : bien que les pentes des gerbes de proton et de fer
soient cumule´es sur cette figure, la distribution des points reste cohe´rente et fluide.
Un ajustement polynomial permet alors d’obtenir une parame´trisation de β en fonction
de Xmax : ainsi, apre`s avoir reconstruit les autres parame`tres d’une gerbe, nous aurons e´gale-
ment acce`s a` une estimation de son aˆge. Cette valeur sera e´videmment moins pre´cise que celle
obtenue par les te´lescopes de fluorescence, mais les e´ve´nements hybrides nous permettrons
de ve´rifier la pre´cision de nos estimations. Les valeurs de Xmax reconstruites pour des e´ve´-
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Fig. 4.38 – β en fonction de 1/ cos θ (a` gauche) et de (875−Xmax)/ cos θ (a` droite) : les croix
rouges repre´sentent les pentes pour des gerbes de proton, et les carre´s verts celles pour des
gerbes de fer, toutes a` 1020 eV. Le de´calage cohe´rent des points d’une courbe a` l’autre montre
bien la de´pendance naturelle de la pente en fonction de l’aˆge de la gerbe, et un ajustement
polynomial a ainsi e´te´ effectue´ pour pouvoir estimer Xmax a` partir de β.
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Fig. 4.39 – En haut : distributions du Xmax vertical pour des gerbes de noyaux de fer (en
pointille´) et des gerbes de protons (en continu), a` 1020 eV. En bas : ∆Xmax = Xmax, sim −
Xmax, rec en fonction de θ : au-dela` de 36 ,˚ les valeurs reconstruites sont peu biaise´es et
les dispersions sont infe´rieures a` 50 g/cm2. Les fluctuations importantes de la pente a` 25˚
entraˆıne un biais important (∼ 90 g/cm2).
nements simule´s avec CORSIKA a` 1020 eV graˆce a` cette parame´trisation sont assez bonnes :
a` partir de 36 ,˚ il y peu de biais pour les gerbes de fer et de proton et les dispersions sont
d’environ 50 g/cm2 (cf. figure 4.39). Par contre, a` 25 ,˚ les pentes sont beaucoup plus fluc-
tuantes et il en re´sulte un biais plus important, que l’on s’attachera a` re´duire en travaillant
avec d’autres gerbes simule´es a` des angles plus petits.
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Nous avons travaille´ dans un premier temps a` 100 EeV, mais le meˆme traitement devra
eˆtre effectue´ a` plus basse e´nergie afin d’obtenir une parame´trisation adapte´e. Cependant, les
fluctuations des pentes, et donc les dispersions augmentent avec l’e´nergie qui diminue et il
n’est pas certain que le nombre de stations dans un e´ve´nement soit suffisant pour contraindre
convenablement la pente a` ces e´nergies (. 1019.5 eV).
Les valeurs de Xmax obtenues graˆce a` la me´thode de´veloppe´e ici ne sont pour l’instant
que purement indicatives, et cette reconstruction devra eˆtre applique´e avec pre´caution aux
vraies donne´es. Pour plus de pre´cision, les valeurs qui en ressortiront devront eˆtre compare´es
a` celles provenant de reconstructions diffe´rentes, comme celle des de´tecteurs de fluorescence
ou pour rester au niveau du SD, en de´terminant le Xmax a` partir des temps caracte´ristiques
des signaux.
De´termination du Xmax a` partir des temps de monte´e et/ou de descente
Nous pouvons en effet estimer l’aˆge de la gerbe en utilisant d’autres observables provenant
du SD, comme les temps de monte´e et de descente des signaux, directement influence´s par
l’e´tat d’avancement de la gerbe. Nous de´finissons ici le temps de monte´e comme le temps
compris entre 10 et 50 % du signal inte´gre´ d’une cuve, et de la meˆme fac¸on le temps de
descente est le temps entre 50 et 90 % du signal.
La figure 4.40 montre la moyenne des temps de monte´e en fonction de la distance a` l’axe
r, pour des e´ve´nements a` 1020 eV. Pour les stations se trouvant dans une section angulaire
de 30˚ en aval du cœur r est positif, et pour celles en amont, r < 0. Nous voyons que les
temps de monte´e sont en moyenne proportionnels a` r jusqu’a` ∼ 2500 m (au-dela` de 2000 m,
les fluctuations du front de gerbe entraˆıne de´ja` une grande dispersion), et que l’asyme´trie
des signaux, qui se re´percute sur les mesures des temps, entraˆıne des pentes diffe´rentes (des
signaux plus forts en amont donnent des temps plus petits). Des re´sultats identiques sont
obtenus pour les temps de descente et/ou pour des e´nergies et/ou des angles diffe´rents.
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Fig. 4.40 – Temps de monte´e (T50%-T10%) en fonction de r pour des e´ve´nements (ici fer) a`
1020 eV et a` θ = 36˚ : r > 0 correspond aux stations en aval du cœur, et r < 0 a` celles en
amont. Une coupure a e´te´ applique´e a` 500 m pour supprimer les stations sature´es. Les barres
d’erreur repre´sentent les dispersions dans chaque cas.
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Nous pouvons donc effectuer un ajustement sur les temps de monte´e ou de descente de
chaque e´ve´nement afin d’obtenir seulement deux parame`tres repre´sentatifs :
Ti, 50%-Ti, 10%
Ti, 90%-Ti, 50%
}
= τ
ri
1000m
(1 + α cosψi) (4.24)
ou` ri et ψi sont respectivement la distance a` l’axe et l’azimut de la station i. α repre´sente
ici l’amplitude de l’asyme´trie dans les temps de monte´e et de descente, et τ le coefficient de
proportionnalite´. Nous allons maintenant de´terminer Xmax graˆce a` τ , en suivant le meˆme
protocole que pour la pente de la LDF.
Les valeurs moyennes de τ , ajuste´es a` partir des e´ve´nements enregistre´s de septembre
2003 a` juin 2004 (avec E > 8 EeV), sont trace´es en fonction de 1/ cos θ sur la figure 4.41 de
gauche. Elles correspondent bien aux valeurs simule´es a` 1019−19.5 eV, pour des gerbes initie´es
par des noyaux de fer et des protons, a` θ = 36, 45 et 53 ,˚ gamme angulaire ou` les temps de
monte´e/descente pre´sentent le moins de fluctuations. La figure de droite montre ensuite que
la de´pendance entre τ (simule´) et Xmax est parabolique, et ce quelle que soit l’e´nergie.
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Fig. 4.41 – A gauche : moyennes et dispersions de τ pour les temps de monte´e (en haut)
et de descente (en bas) en fonction de 1/ cos θ : les lignes fines repre´sentent les dispersions
des valeurs de τ provenant des e´ve´nements de septembre 2003 a` juin 2004, se´lectionne´s en
e´nergie (E > 8 EeV) ; les lignes e´paisses rouges (de´cale´es vers la gauche) correspondent a`
des gerbes de protons simule´s a` 1019 et 1019.5 eV, et les vertes (de´cale´es vers la droite) a` des
gerbes de fer. − A droite : τ en fonction de (875 −Xmax)/ cos θ, avec la meˆme le´gende que
la figure 4.38 de droite.
Nous pouvons alors estimer Xmax pour chaque e´ve´nement, connaissant le temps de mon-
te´e et/ou de descente a` r = 1000 m. La figure 4.42 montre la comparaison des valeurs
reconstruites avec celles simule´es : la reconstruction est meilleure avec les temps de monte´e,
conforme´ment a` la dispersion des points sur la figure 4.41, avec des σ infe´rieurs a` 50 g/cm2,
et allant jusqu’a` ∼ 20 g/cm2 a` 53 .˚
Les re´sultats du temps de monte´e a` 1000 m sont e´galement meilleurs que ceux obtenus
avec la pente de la LDF, mais ces tendances peuvent changer selon les simulations utilise´es
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Fig. 4.42 – ∆Xmax = Xmax, sim−Xmax, rec en fonction de θ, Xmax, rec e´tant reconstruit avec
τmonte´e en haut, et τdescente en bas. Les lignes en continu repre´sentent les gerbes de proton,
celles en tiret les gerbes de fer.
(ici AIRES) qui peuvent faire varier la pente, les valeurs deXmax et les temps caracte´ristiques.
Nous avons finalement de´termine´ a` partir des donne´es cumule´es du mois de novembre
2003 a` octobre 2004, les valeurs de Xmax avec la pente de la LDF, les temps de monte´e et
les temps de descente. A cause du manque de statistiques a` tre`s haute e´nergie, nous avons
se´lectionne´ tous les e´ve´nements ayant des e´nergies supe´rieures a` 10 EeV (260 e´ve´nements avec
θ < 60 )˚. Les parame´trisations ayant e´te´ construites a` 1020 eV, les graphes de la figure 4.43
ne sont donne´s qu’a` titre indicatifs, mais ils montrent que les valeurs de Xmax calcule´es selon
chacune des trois me´thodes sont effectivement corre´le´es entre elles (avec une dispersion plus
petite avec les temps de monte´e et de descente).
En e´tendant la gamme angulaire et la gamme en e´nergie, nous disposerons ainsi a` terme
d’un moyen efficace de de´terminer le Xmax, en combinant (avec des poids adapte´s) les valeurs
obtenues avec la pente de la LDF et les temps de monte´e et de descente. Les e´ve´nements
hybrides nous permettront bientoˆt de comparer nos re´sultats a` ceux provenant du de´tecteur
de fluorescence, beaucoup plus pre´cis sur la mesure de l’aˆge.
Nous avons vu dans ce chapitre que la reconstruction des caracte´ristiques d’une gerbe
atmosphe´rique n’est pas simple : il faut tout d’abord calibrer de la fac¸on la plus juste les
instruments de mesure, puis traiter ces donne´es afin de de´terminer entre autres la direction
de la gerbe et son e´nergie. Les techniques de reconstruction doivent eˆtre controˆle´es afin de
re´duire au mieux les erreurs syste´matiques a` chaque e´tape, et d’obtenir les dispersions les
plus petites possible. En effet, meˆme la de´termination ge´ome´trique des angles n’est pas encore
comple`tement satisfaisante, notamment a` cause de l’estimation des erreurs de mesures : les
simulations et la me´thode d’ajustement peuvent donner des re´sultats diffe´rents et induire des
biais. Cependant, nous avons de´ja` une pre´cision de 0.5 a` 1 ,˚ ce qui est suffisant pour les
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Fig. 4.43 – Corre´lations entre les valeurs de Xmax (g/cm2) calcule´s a` partir de la pente de la
LDF, du temps de monte´e et de descente (a` 1000 m). La taille des carre´s est proportionnelle
a` leur contenu. Les droites de pente 1 sont repre´sente´es, avec en pointille´ les lignes a` ± 100
g/cm2.
e´tudes d’anisotropies et la recherche de “clusters” d’e´ve´nements.
Par contre, pour l’e´nergie, tant que les simulations seront en de´saccord, et tant qu’une
inter-calibration avec les de´tecteurs de fluorescence ne sera pas effectue´e de manie`re pre´cise
et comple`te, nous resterons de´pendant du mode`le utilise´. La me´thode de reconstruction de
l’e´nergie est cependant e´prouve´e et nous sommes en mesure d’appliquer rapidement ces tech-
niques a` de nouvelles simulations qui seraient plus proches de la re´alite´. Ainsi, graˆce aux LDF
construites ici avec CORSIKA, nous sommes en mesure de donner l’histogramme en e´nergie
de l’anne´e de donne´es e´coule´e (novembre 2003 - octobre 2004). Nous n’avons se´lectionne´ sur
la figure 4.44 que les e´ve´nements les plus e´nerge´tiques. Cet histogramme a e´te´ fait avec la
LDF construite avec des gerbes initie´es par des protons ; en utilisant celle construite a` partir
du fer, nous aurions obtenu des e´nergies plus petites d’environ 15 %. Malgre´ tout, quelques
candidats semblent se trouver au-dela` de la fatidique coupure GZK.
Le tableau 4.3 reprend les principales caracte´ristiques de ces e´ve´nements (avec E ≥ 60
EeV) : identifiant, angles d’arrive´e, e´nergie estime´e et Xmax, calcule´ selon chacune des trois
me´thodes de´crites dans cette section. Les parame´trisations faites graˆce aux gerbes simule´es
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Fig. 4.44 – Histogramme en e´nergie (log-log) des donne´es enregistre´es par le re´seau entre
novembre 2003 et octobre 2004, avec E > 9 EeV et θ < 70 .˚ La partie grise´e correspond aux
e´ve´nements infe´rieurs a` 60 .˚
LDF Proton LDF Fer
Id θ ϕ E Xmax, 1 E Xmax, 1 Xmax
(degrees) (degrees) (EeV) (g/cm2) (EeV) (g/cm2) , 2 , 3
617830 34.1 140.9 89 732 78 741 623 540
634746 51.4 -13.9 77 594 68 588 447 400
678512 64.3 72.3 75 442 60 444 423 467
762238 47.7 18.7 85 499 76 496 486 478
787469 59.6 -23.1 144 495 119 486 436 438
885908 66.6 8.1 127 444 101 446 436 488
944695 63.5 -67.9 75 416 61 418 444 455
959347 58.3 -93.9 82 424 72 421 419 458
1018639 26.7 -104.7 78 22283 64 24467 758 786
1067538 62.4 87.5 65 487 51 473 441 435
Tab. 4.3 – E´ve´nements enregistre´s par le re´seau de surface d’Auger et reconstruits selon les
me´thodes de´crites dans ce chapitre. Xmax est de´termine´ graˆce a` la pente de la LDF (me´thode
1), aux temps de monte´e des signaux (2) et aux temps de descente (3).
de protons et de noyaux de fer ont e´te´ utilise´es pour reconstruire ces e´ve´nements. Ce tableau
montre les limites de la de´termination du Xmax par la pente de la LDF, lorsque θ est trop
petit. Rappelons que pour l’instant notre gamme angulaire optimale pour la reconstruction
de l’aˆge de la gerbe est situe´e entre 25 et 55 .˚ Les techniques existent, mais elles doivent eˆtre
e´tendues et e´ventuellement ame´liore´es.
Ces re´sultats ne nous permettent pas pour l’instant de confirmer ou d’infirmer la pre´sence
de la coupure : le manque de statistiques se fait encore cruellement sentir, mais cela n’est
plus qu’une question de temps.
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Conclusion
Avec une superficie terrestre de plus de 500 millions de km2 et d’apre`s les flux attendus
(sans coupure GZK), nous avons potentiellement quelques millions de cosmiques d’e´nergie
extreˆme (≥ 1020 eV) a` notre disposition par an. Comme il est impossible de couvrir la totalite´
de la surface de la Terre avec des de´tecteurs, nous ne serons pas capables d’en voir plus de
quelques dizaines annuellement, et seulement lorsque le premier site d’Auger sera comple´te´.
L’ave`nement du site Nord, et plus tard d’EUSO permettra d’augmenter sensiblement ces
statistiques. L’Observatoire Pierre Auger commence ne´anmoins a` remplir la mission pour
laquelle il a e´te´ conc¸u : quelques e´ve´nements a` ultra haute e´nergie ont de´ja` e´te´ enregistre´s,
mais ils sont pour l’instant encore trop peu nombreux pour pouvoir conclure quoi que ce soit.
Cependant, le de´tecteur est en pleine production, et avec le re´seau grandissant chaque jour
(500 stations de´passe´es a` la fin du mois d’octobre, 800 pre´vues au de´but de 2005, 2 te´lescopes
de fluorescence complets et les deux autres en construction ), nous serons bientoˆt capable de
fournir des re´sultats probants. Des e´tudes a` plus basse e´nergie sont actuellement en cours,
et des re´sultats sur les anisotropies de la sphe`re ce´leste et un spectre en e´nergie prenant en
compte l’acceptance du re´seau de surface devraient eˆtre pre´sente´s au prochain ICRC (qui
aura lieu au mois d’aouˆt 2005 en Inde).
En attendant, il faut tenter de rendre les diffe´rentes simulations cohe´rentes entre elles,
et faire qu’elles soient le plus proche possible de la re´alite´. Le test le plus efficace sera de
ve´rifier par inter-calibrage entre les deux types de de´tecteurs que les reconstructions sont
effectivement compatibles. Connaissant les techniques pour re´duire les erreurs syste´matiques
et utilisant des reconstructions e´prouve´es, il sera alors possible avec des simulations plus
pre´cises et plus justes de rendre compte de ce qui se passe re´ellement : avec nos moyens
actuels, nous avons en effet montre´ que nous e´tions capables d’identifier les sources des biais,
et de proposer des parame´trisations et/ou des corrections qui fonctionnent de´ja`.
Nous avons e´galement pu faire une premie`re estimation de nos erreurs : d’apre`s les disper-
sions des simulations, les erreurs sont de moins de 0.5˚sur les angles, et d’environ 10 % sur
les e´nergies. A ces erreurs provenant des mode`les utilise´s viennent s’ajouter celles provenant
des ajustements, qui sont typiquement infe´rieures a` 5 %. Il faut e´galement tenir compte du
calibrage des de´tecteurs. Pour pouvoir fournir la pre´cision finale a` laquelle on peut s’attendre,
il est ne´cessaire d’estimer les erreurs a` tous les niveaux ; ce travail qui est loin d’eˆtre simple
est actuellement en cours afin de donner un certain poids aux prochains re´sultats qu’Auger
va fournir.
Nous pouvons enfin imaginer pour le futur aux ame´liorations techniques qui simplifie-
ront l’analyse des donne´es : un circuit inte´grateur pourrait mesurer la charge totale lors du
de´clenchement d’une station (utile pour le calibrage du signal inte´gre´ et pour les signaux
sature´s), des de´tecteurs supple´mentaires pourraient eˆtre ajoute´s au sol pour pouvoir se´pa-
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rer les contributions e´lectromagne´tique et muonique des gerbes (ce qui s’ave´rerait beaucoup
plus couˆteux, d’ou` l’inte´reˆt de partager une surface commune avec le projet Telescope Array
et ses scintillateurs), la fre´quence des FADC pourrait eˆtre augmente´e afin d’obtenir des si-
gnaux e´chantillonne´s a` 10 ns, qui seraient alors certainement plus riches en informations . . . Le
savoir-faire acquis par la collaboration sur Auger Sud, autant technique que the´orique, va
naturellement rejaillir sur la construction du site Nord, qui devrait voir le jour avec de nou-
veaux moyens a` disposition.
L’Observatoire, qui entre a` peine dans sa phase de construction finale (a` ce jour, plus
d’un an est encore ne´cessaire pour terminer le re´seau), n’a aujourd’hui fourni que quelques
candidats ultra e´nerge´tiques potentiels. Il est encore beaucoup trop toˆt pour essayer d’ap-
porter des re´ponses a` nos questions. Mais maintenant, il nous suffit d’attendre patiemment
que les re´sultats nous tombent litte´ralement du ciel.


Annexe A
Calcul de la couverture d’Auger
Pour de´terminer analytiquement la couverture du de´tecteur Auger, il faut exprimer les
coordonne´es du vecteur ~u (sa direction correspond a` l’axe d’une gerbe tombant sur l’Obser-
vatoire, et il pointe vers la source du primaire, cf. figure A.1) en fonction de la latitude du
site et des coordonne´es e´quatoriales δ (de´clinaison) et α (ascension droite) de l’e´ve´nement.
axe de rotation de la Terre
axe équatorial
u
u1
3
y
z
−l (latitude)
x, u 2
u
u1
u3
u2
u
δ
α
α’
Fig. A.1 – Repre´sentation du vecteur d’arrive´e de la gerbe ~u sur le site d’Auger Sud, dans
le repe`re carte´sien local (a` gauche) et en coordonne´es e´quatoriales (a` droite).
Plac¸ons nous a` la latitude −l du site Auger Sud. Dans le repe`re carte´sien local (x,y,z), l’axe
x est perpendiculaire au plan de la feuille. Sachant que cos(−l) = cos l et sin(−l) = − sin l,
d’apre`s les sche´mas de la figure A.1, on obtient :
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−→u1 =
 0cos l
sin l
 (vecteur repre´sentant l’axe de rotation terrestre),
−→u2 =
 10
0
 (vecteur repre´sentant l’axe est - ouest),
−→u3 =
 0sin l
− cos l
 (vecteur repre´sentant l’axe e´quatorial).
L’angle entre ~u et −→u1 e´quivaut a` pi/2−δ ; donc, selon le sche´ma de droite de la figure A.1 :
~u · −→u1 = cos(pi/2− δ) = sin δ,
~u · −→u2 = cos δ cosα′ = cos δ cos(α− pi/2) = cos δ sinα,
~u · −→u3 = cos δ(− sinα′) = cos δ(− sin(α− pi/2)) = cos δ cosα.
En posant que ~u = a−→ux+b−→uy+c−→uz dans le repe`re local carte´sien, on obtient par identification :
~u =
 a = cos δ sinαb = sin δ cos l + cos δ cosα sin l
c = sin δ sin l − cos δ cosα cos l

Enfin, la figure A.1 montre que ~u · −→uz = cos θ (ou` θ repre´sente l’angle ze´nithal), donc :
cos θ = sin δ cos l − cos δ cosα cos l. (A.1)
La fac¸on dont les rayons cosmiques de´tecte´s sont distribue´s dans le ciel de´pend des vraies
anisotropies ce´lestes et de l’exposition relative de l’observatoire, ω. L’exposition relative peut
eˆtre calcule´e pour un de´tecteur situe´ en un point particulier en ope´ration continuelle. Cela
signifie qu’il n’y a pas de variation d’exposition en temps side´ral, et donc l’exposition est
constante en ascension droite.
Avant de poursuivre, donnons quelques de´finitions utiles pour la suite du travail (l’e´nergie
n’est ici pas prise compte), avec Nevts le nombre d’e´ve´nements :
taux d’e´ve´nements : nombre d’e´ve´nements par seconde (Nevts/s) ; c’est l’e´quivalent du
flux × acceptance ;
acceptance : surface de de´tection offerte aux rayons cosmiques provenant d’une certaine
portion du ciel (m2Sr) ;
couverture : nombre d’e´ve´nements attendus par portion de ciel (Nevts/Sr) ;
flux : souvent note´ Φ, c’est l’e´quivalent de la couverture par unite´ de surface et par unite´
de temps (Nevts/m2/Sr/s).
L’acceptance d’Auger peut alors eˆtre donne´e ainsi :∫
F (cos θ)A cos θdΩ = 2pi
∫ 1
0
F (cos θ) sin θ cos θAd(θ) (A.2)
θ est l’angle ze´nithal de la gerbe dans le repe`re local d’Auger, Ω l’angle solide (avec dΩ =
sin θdθdϕ = 2pi sin θdθ) et A l’aire de de´tection. La fonction F (cos θ) repre´sente ainsi l’effica-
cite´ de de´tection et de´pend de θ.
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D’apre`s les de´finitions ci-dessus, la couverture relative (Nevts/Sr/m2) devient alors∫
F (cos θ) cos θdα.
Ge´ne´ralement, toutes les valeurs de θ ne sont pas accepte´es et une coupure est applique´e.
Cette coupure en θ est caracte´rise´e par la fonction de transfert F (cos θ) et la couverture
relative en fonction de δ est alors obtenue en inte´grant sur toutes les valeurs possibles d’α
(ce qui correspond a` une re´volution terrestre comple`te) :
couverture(δ) =
∫ 2pi
0
F (cos θ) cos θdα =
∫ 2pi
0
F (sin δ sin l − cos δ cosα cos l) cos θdα. (A.3)
d’apre`s l’e´quation A.1. La couverture est alors de´termine´e semi-analytiquement en calculant
l’inte´grale de´finie par l’e´quation A.3 pour chaque valeur de δ comprise entre −pi/2 et pi/2, la
forme de la fonction F de´terminant la coupure sur θ.
Pour calculer analytiquement cette couverture, il faut conside´rer que le de´tecteur est
comple`tement efficace en de´tection pour des angles θ 6 θmax, et F (cos θ) devient alors une
fonction de Heaviside (nous ne prenons pas en compte pour l’instant le cos θ provenant de la
projection de l’aire dans le plan perpendiculaire a` la direction d’arrive´e de la gerbe) :
couverture(δ) =
∫ 2pi
0
H(cos θmax − cos θ)dα. (A.4)
Avec 0˚≤ θ ≤ θmax < 90˚ :
cos θ = sin δ sin l − cosα cos δ cos l ≥ cos θmax.
Or, δ et l sont compris entre [−pi/2, pi/2], donc cos δ cos l ≥ 0 ; avec cosα = sin δ sin l−cos θcos δ cos l :
sin δ sin l − cos θmax
cos δ cos l
= cosαm ≥ cosα
On obtient alors :
couverture(δ) =
∫ 2pi
0
H(cosα− cosαm)dα =
∫ −αm
αm
dα = 2
∫ pi
αm
dα
= 2 [pi − αm] = 2
[
pi − acos
(
sin δ sin l − cos θmax
cos δ cos l
)]
(A.5)
En ajoutant maintenant le cos θ manquant a` la formule A.4 (cf. figure A.2 pour la com-
paraison) :
couverture(δ) =
∫ 2pi
0
H(cos θmax − cos θ) cos θdα = 2
∫ pi
αm
(sin δ sin l − cos δ cosα cos l) dα
= 2 [(pi − αm) sin δ sin l + sinαm cos δ cos l] (A.6)
La couverture calcule´e analytiquement ou semi-analytiquement doit eˆtre multiplie´e par
cos δ pour rendre la vraie couverture d’Auger. En effet, en posant qu’Auger ne “voit” pas
en de´clinaison en dehors de l’intervalle [l − pi/2, l + pi/2] (l e´tant la latitude du site), il faut
reprojeter les directions d’arrive´es sur l’axe e´quatorial pour pouvoir inte´grer proprement sur
α. Il faut se placer du point de vue des particules incidentes : pour un cosmique qui arrive
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Fig. A.2 – Calcul analytique de la couverture en fonction de la de´clinaison, sans (en haut)
et avec projection dans le plan de gerbe (en bas).
sur Terre, le re´seau a une aire=A cos θ, et pour pouvoir inte´grer sur les ascensions droites,
il faut d’abord projeter ce qui arrive sur le plan e´quatorial, d’ou` la multiplication par cos δ
(distribution naturelle des cosmiques). Une tentative d’explication sche´matise´e est donne´e
par la figure A.3. Le pe´rime`tre d’inte´gration pour une de´clinaison donne´e est alors e´gal a`
dαHA cos δ, HA repre´sentant l’horizon vu par Auger. L’inte´gration sur les ascensions droites
sera donc effectivement faite avec dα cos δ.
α
δ
δ
=0δ
’
’’
l
δ
δ
Horizon d’AugerHA
AUGER Sud ’
’’
Fig. A.3 – Sche´ma explicatif du facteur de projection e´quatorial cos δ : diffe´rents pe´rime`tres
de “vue” sont obtenus selon la de´clinaison.
La figure A.4 montre que des re´sultats identiques sont obtenus en calculant la couverture
semi-analytiquement, et en trac¸ant l’histogramme normalise´ des de´clinaisons calcule´es a` partir
de valeurs θ ge´ne´re´es suivant une loi en sin θ cos θ (d’apre`s la formule de l’acceptance et en
supposant toujours que F (θ) est une fonction de Heaviside).
De plus, les donne´es enregistre´es par le re´seau montrent bien d’une part que la distribution
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Fig. A.4 – Comparaison d’e´ve´nements simule´s avec une distribution d’arrive´e (en θ) de la
forme sin θ cos θ, et de la couverture d’Auger, calcule´e semi-analytiquement.
en θ est bien repre´sente´e par une loi en sin θ cos θ (sachant que toutes les e´nergies ont e´te´
cumule´es, et que c’est donc un comportement moyen), et d’autre part que l’histogramme
des de´clinaisons est e´galement bien ajuste´ par la couverture semi-analytique (cf. figure A.5).
Ces re´sultats montrent que nos calculs sont pour l’instant justifie´s. Rappelons cependant que
l’efficacite´ de de´tection d’Auger n’est totale qu’a` partir de ∼ 1019 eV, et que la forme de la
fonction F ne se rapproche d’une Heaviside que pour ces e´nergies. La structure de F (θ, E)
est en re´alite´ plus complexe que ce qu’il peut paraˆıtre ici.
Sachant comment calculer la couverture, une repre´sentation en coordonne´es galactiques
peut en eˆtre faite en utilisant des outils de´veloppe´s par la communaute´ CMB, avec le logiciel
IDL. Une description plus pre´cise de la fac¸on de concevoir des cartes comme celle donne´e par
la figure A.6 est faite dans [140].
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Fig. A.5 – Vraies donne´es d’octobre 2003 a` janvier 2004, les e´nergies sont supe´rieures a` 2
EeV. Figure du haut : distribution en θ, bien reproduite par une loi sin θ cos θ ; figure du bas :
distribution en δ (couverture), bien reproduite par la couverture calcule´e analytiquement.
Fig. A.6 – Couverture d’Auger Sud pour θ < 50 ,˚ en coordonne´es galactiques. Cette carte a
e´te´ normalise´e a` 1. L’e´chelle de couleur repre´sente l’intensite´ de la couverture, 1 correspondant
a` une couverture totale et 0 aux re´gions du ciel non accessibles a` Auger a` cause de sa latitude
et de la coupure angulaire.
Annexe B
De´termination des de´calages en
temps des stations de l’EA :
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Introduction
A method was proposed in [B1] to estimate the offsets of the GPS clocks of the Engi-
neering Array. The use of thess offsets lead to a narrower time residuals distribution as well
as smaller estimation errors. However, when iterating the procedure, some offsets diverged
and their absolute values exceeded largely the expected ones (a few tens of ns), sometimes
leading to bad reconstructed angles.
In this paper, we want to explain this divergence and to propose a formalism to stabilize
the results, without iterations.
We applied this new method to an enlarged sample of events selected as in [B1], from
May 2002 to the beginning of July 2003. This roughly gives 5600 events, out of which 4200
contain at least 4 stations (3000 in [B1]) when considering the doublet Carmen-Miranda as
a unique station.
1 Description of the method
1.1 Mathematical development
In the plane approximation of the shower front, the predicted arrival time of the first
particles in a station is given by :
ti = T0 − (u(xi − xcore) + v(yi − ycore))/c, (B.1)
where T0 is the shower arrival time at ground, u, v are the direction cosines and xi, yi the
coordinates of the station i. The core position (xcore, ycore) is not crucial for the estimation
of u and v ; and is taken as the barycenter of the stations weighted by the square root of the
signals.
In a classical reconstruction, a minimization on the χ2 is performed to extract the values
of T0, u and v. With dxi = (xi − xcore)/c and dyi = (yi − ycore)/c, the χ2 formula becomes :
χ2 =
n∑
i=1
(∆ti)2
σ2i
=
n∑
i=1
(ti,meas − T0 + udxi + vdyi)2
σ2i
. (B.2)
where ∆ti is the difference between the predicted arrival time ti and the measured one
ti,meas (ti,meas is the realisation in tank i of the estimator Ts described in [B1]). The variance
σ2i of Ts, is taken as independent of the core distance in this study. The above χ
2 is for one
particular event.
The measurement errors on the time ti,meas can be split into two parts, one with zero
mean and a systematic component, δti the GPS offset of tank i :
ti,meas = ti,real + ei + δti = ti,e + δti. (B.3)
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Using this notation the previous equation becomes :
χ2 =
n∑
i=1
(ti,e + δti − T0 + udxi + vdyi)2
σ2i
, (B.4)
and the minimization gives : n −∑ dxi −∑ dyi−∑ dxi ∑ dx2i ∑ dxidyi
−∑ dyi ∑ dxidyi ∑ dy2i
×
 T0u
v
 =
 ∑(ti,e + δti)−∑(ti,e + δti)dxi
−∑(ti,e + δti)dyi
 . (B.5)
Inverting the left member (be L this symetric matrix), we obtain : T0u
v
 = L−1 ×
 ∑ ti,e +∑ δti−∑ ti,edxi −∑ δtidxi
−∑ ti,edyi −∑ δtidyi
 =
 ∑ δtiαi + T ′0∑ δtiβi + u′∑
δtiγi + v′
 , (B.6)
where T ′0, u′ and v′ are the values obtained if the offsets were all null. αi, βi and γi are
coefficients coming from the matrix multiplication.
We now build a global χ2 for all the selected events :
χ2global =
∑
all
events
χ2
=
N∑
i=1
∑
events with
station i
[
ti,e + δti − (δtiαi + T ′0) + (δtiβi + u′)dxi + (δtiγi + v′)dyi
]2
, (B.7)
where N is the total number of stations in the array. The two sums have been reversed, and
T0, u and v have been replaced by their expressions from (B.6).
We can now minimize χ2global with respect to each station offset δti leading to the following
system :
∂χ2global
∂δti
= 0 ⇒ F×

δt1
..
δti
..
δtn
 = T (B.8)
with :
Ωi = 1− αi + βidxi + γidyi,
Fi,i =
∑
events with
station i
Ω2i ,
Fi,j 6=i =
∑
events with
station i
Ωi(βjdxi + γjdyi − αj),
−Ti =
∑
events with
station i
Ωi(ti,e − T ′0 + u′dxi + v′dyi).
Resolving the system (B.8) gives the expected table of offsets. We did not fit the curvature
because this would lead to a much more complicated system but we introduced a curvature
correction (see section 1.3 for discussion).
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1.2 The degeneracy problem
The system of equations defining the offsets has three degrees of freedom. First, of
course we can add an arbitrary constant to all δti without changing the residual of the plane
fit. Then, we also can add to δti a combination Axi+Byi and replace (u, v) by (u−cA, v−cB)
without changing the expression (B.4) of the χ2. So, without external constraints, either on
the δti or on the (u, v) repartition, it is impossible to find an unique solution.
As an example, figure B.1 is one solution found by MAPLE, which is obviously not
satisfactory : a plane is drawn without any particular orientation, and with an arbitrary
height.
Fig. B.1 – Offsets versus stations coordinates, obtained without “flatting” terms. Stations 36,
67 and 64 have been removed for more clarity. A positive offset has been added to all values
in this plot, and in all the other plots of this kind.
A way to improve the situation is to impose three conditions to make this plane as
horizontal as possible :
• ∑ δti = 0 (to set a reference to the offsets) ;
• ∑xiδti = 0 (x-component of the offsets plane perpendicular to δt-axis) ;
• ∑ yiδti = 0 (y-component of the offsets plane perpendicular to δt-axis).
To implement these conditions, we add three extra terms to χ2global :
χ2global = χ
2
global + w0(
n∑
i=1
δti)2 + w1(
n∑
i=1
δtixi)2 + w2(
n∑
i=1
δtiyi)2 (B.9)
The minimization with these new terms only changes the matrix F :
F ′i,j = Fi,j + w0 + w1xixj + w2yiyj
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The weights w0, w1 and w2 are adjusted empirically to give the same order of magnitude
to the different terms. Section 2 will show that these weighted terms effectively give the
expected result, i.e. a set of offsets of null average, roughly perpendicular to the δt-axis.
1.3 The problem of the curvature
The front curvature is not a free parameter in the minimization, an average correction
is applied (as in [B1]), subtracting r
2
i cos θ
2R0c
to the measured start time of the signal, where R0
is the estimated average radius of curvature of our shower set.
In this work, the value of R0 is of major importance as an under or an over-estimated
curvature has big consequences on the offsets especially over large distances. However, de-
pending on the array configuration(i.e. with or without the “infill” stations) and on the kind
of data (real or simulated), R0 may vary.Therefore we must first select a homogeneous set of
showers before we can tune R) to obtain the best results.
Fig. B.2 – Calculated offsets versus stations coordinates. Left : with an under-estimated
radius of curvature (R0 = 5km). Right : with an over-estimated radius of curvature (R0
infinite, equivalent to a front plane). The array has been rotated to clearly show the geometric
shape.
Figure B.2 shows that depending upon the value of R0, the geometrical shape is bulged
(on the right), or looks like a basin (on the left). Such forms can be easily interpreted consi-
dering that our events fall mainly in the center of the array and given the ∆ti = ti,meas − ti
term in our χ2 calculations, applying a too large value for R0 leads to increasing negative
offsets far from the core, and a too small value to increasing positive ones (cf. fig. B.3).
In our previous paper, the curvature was badly estimated. Figure B.4 shows the three-
dimensionnal plot of the table of corrections from [B1]. It’s obvious that the radius of curva-
ture used (R0 ' 6.5km) is too small.
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Fig. B.3 – Several shower fronts showing different curvatures ; R0 is the real radius of
curvature of the shower. Over or under-estimating the curvature leads to respectively positive
or negative offsets.
Fig. B.4 – Offsets from [B1]. It clearly shows an under-estimated curvature.
2 Processing the data
To be sure to obtain the good set of offsets, the approximation of the curvature must
be as accurate as possible. To reach this goal, we must :
– keep the sum of the offsets as close as 0 as possible ;
– find the smallest difference possible between the lowest and the highest offsets ;
– find a configuration of offsets which lies between the two cases of figure B.2.
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2.1 Dependence of curvature on energy
High energy showers have large density of particles at ground. These particles are
sampled by the ground array and produce large signals in the tanks, with a well defined start
time. The determination of the radius of curvature is then straightforward.
However, lower energy showers have lower density of particles and the signal in a tank
appears as a sparse collection of small peaks due to individual arrival of particles. Given our
definition of the start time (time of the first ADC bin above some threshold) the radius of
curvature can only be under-estimated as particles arrive at best in time with the shower front
but in general a little later. As a result, the estimated radius of curvature is an increasing
function of the energy, contrary to what is expected from the longitudinal evolution of the
shower.
2.2 Complete Engineering Array
Considering the Engineering Array (EA) and applying the conditions listed in Sec.
2. the best curvature radius found is R0 ' 7.25km, greater than the old one as expected.
With this value, we obtain table B.1, which gives
∑
δti = 0.79. Moreover, the offsets don’t
draw any particular form, and are contained in a section of time of less than 100ns thickness
(cf. fig. B.5).
Id offset (ns) Id offset (ns) Id offset (ns) Id offset (ns)
14 15.87 16 -31.52 18 13.90 21 -25.21
26 -31.05 31 12.48 33 6.38 34 5.79
35 -20.14 36 38.02 38 10.36 40 -18.15
43 -12.5 44 -0.91 45 16.30 46 -15.52
48 8.97 49 -26.04 51 -17.25 52 -1.99
53 11.05 55 -14.22 57 33.50 58 1.10
61 -11.28 63 -5.82 64 13.42 65 16.23
66 -13.06 67 11.57 68 41.99 70 -11.51
Tab. B.1 – Offsets of the Engineering Array.
2.3 Engineering Array without infill stations
The method has also been performed on the EA without the “infill” stations, 36 and
67. We expect to find a different average curvature, because more than 50% of the events
are due to the “infills”, and they are low energy events (cf. figure B.6). Excluding them must
result in a greater average radius of curvature, as explained in section 2.1.
The offsets from this processing are gathered in table B.2, which gives
∑
δti = 0.72. As
previously, the greatest difference between the offsets is less than 100ns (cf. fig. B.5). The
best radius of curvature found for the EA without the “infills” is R0 ' 8.33km. Higher energy
events (& 1EeV ) effectively lead to a larger radius of curvature.
Tables B.1 and B.2 seem well correlated (RMS of the differences : 11ns), most of the
offsets differ of less than 15ns. Stations 21, 26, 43, 57 and 58 have bigger time differences
(but less than 25ns).
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36
67
Fig. B.5 – Offsets versus stations coordinates, calculated with the best curvature estimated.
Station 64 has been excluded on both plots because it was superimposed to 49. Left : EA
complete. Right : EA without stations 36 and 67. No particular forms are drawed.
Fig. B.6 – Reconstructed “energy”histograms. Solid : all the selected events. Dashed : events
without“infills”. This plot clearly shows the correlation between the“infill”and the low energy
events.
2.4 Low energy events
A cut in energy has been applied on the selection of events to keep only low energy
events, to find the curvature associated. From plot B.6, events with a reconstructed energy
E < 2EeV have been used. The cut is a little bit high, but we needed some statistics.
We obtained similar results as previously (
∑
δti = 0.02, δtmin = −43.26ns, δtmax =
49.33ns, RMS between table B.1 and this one : 16.8ns)), but with a smaller radius (R0 '
6.49km). We don’t show anymore the plots offsets vs. coordinates because they have little
interest as they look the same as those of figure B.5.
With these results we have clearly showed the positive correlation between the energy of
the primary and the radius of curvature of the shower, as expected from the discussion given
176
Id offset (ns) Id offset (ns) Id offset (ns) Id offset (ns)
14 25.36 16 -38.53 18 12.48 21 -2.72
26 -13.46 31 24.70 33 -1.51 34 13.87
35 -13.51 36 xxxxxxx 38 -4.59 40 -5.42
43 2.77 44 2.08 45 24.22 46 -8.26
48 10.37 49 -31.60 51 -18.08 52 9.58
53 24.56 55 -28.81 57 12.44 58 -23.00
61 -7.46 63 -17.62 64 9.22 65 21.88
66 -13.61 67 xxxxxxx 68 47.98 70 -12.61
Tab. B.2 – Offsets of the Engineering Array, processed without “infill” events.
in Sec. 2.1.
Knowing the effect of “infill” stations, we now decide to work only with the complete EA.
2.5 5 stations events
It is important to know if high multiplicity events can improve the results, because
they have more well defined shower fronts. Another cut has been applied, selecting only the
events with at least 5 stations.
After the processing, results are :
∑
δti = 0.55, δtmax = 42.81, δtmin = −32.76, with a
curvature radius R0 ' 7.69km. The RMS value (4.87ns) shows that this table (not shown) is
quite the same as table B.1. This proves that our method is very robust and does not require
an accurate description of the shower front to extract properly the GPS offsets.
2.6 Test with simulated data
The method seems to give good results. One additionnal test is made with simulated
events, in which stations must have null GPS offsets.
The simulated showers come from a library produced at CCIN2P3 [B2], with AIRES 2.5
and QGSJET01. The simulation of the Surface Detector was performed with SDSIM 1.05,
version v1r3 [B3]. Energies are ranging from 10 to roughly 80 EeV. The shower fronts are
more well defined in this range of energy than in a lower one. Proton and iron showers have
been processed.
For the proton showers, the optimum radius of curvature is found to be R0 ' 11.1km,
with
∑
δti = 0.97, δtmin = −3.84ns and δtmax = 6.94ns. For the iron ones, we have found
R0 ' 11.9km, with
∑
δti = 2.96, δtmin = −8.17ns and δtmax = 7.44ns.
As expected, the offsets are effectively very small, we have σiron table = 5.04ns and
σproton table = 2.88ns. We also have a smaller curvature for the iron showers, since iron
interacts higher in the atmosphere, and has a large density of particles at ground.
To verify these values, R has been reconstructed from a curve fit as described in [B1] and
histograms have been plotted with simulated and real events (cf. fig. B.7). The mean values
are compatible with the previous ones.
After all these verifications, we now keep R0 ' 7.25km. This value should be readjusted
depending on the reconstructed energy, but since in the reconstruction process, it only plays
a part in the first steps and is fitted afterwards, it’s accurate enough for this purpose.
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Fig. B.7 – R histograms. Since the reconstructed radius R is equivalent to R0/cosθ, we
have plotted Rcosθ. For the real data, a selection has been made to keep the events with at
least 6 stations and with a reconstructed energy at least equal to 10EeV to make a proper
comparison with the simulations.
3 Array alignment
3.1 The physical constraints on (u,v)
Another way to establish constraints on the residuals is to require that the fitted (u, v)
points lie within the unit circle u2+v2 < 1 : this condition prevents A and B, as was pointed
out in section 1.2 , from being arbitrary. For that, offsets must be rewritten :
δti,real = δti +A(xi − xcore) +B(yi − ycore),
Injecting this in formula B.4 :
χ2 =
n∑
i=1
(ti,e + δti − T0 + (u+Ac)dxi + (v +Bc)dyi)2
σ2i
.
A and B become the coordinates of the deviation of the (u, v) points compared to the unit
circle.
We have reconstructed loose values of u and v (u2 + v2 < 1.1). Then moving a circle
of radius 1, with a center of coordinates (Ac,Bc), onto the set of u, v points, we count the
number of events within this circle :
Figure B.8 shows that the region where there is the maximum number of events is very
small and contains the position A = 0, B = 0. So, we simply say that there is no deviation,
and keep the table B.1 as it is.
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Fig. B.8 – Bc vs. Ac, where dark blue means few events and dark red (central regions)
the maximum of events. Right : magnification ; the central curve delimitates the area of the
maximum number of events (4312), the surrounding one is the lowest level (4294 events).
3.2 Reevaluation of the variance
Knowing that we now have a good table of corrections, we reestimate the uncertainty on
the measurement of the front (variance), to properly reconstruct the shower direction. Using
the table of corrections B.1 immediately leads to smaller time residuals after reconstruction
(cf. fig. B.9).
100
101 13
14
15
16
17
18
2126
31
33
34
35
36
38
40
43
44
45
46
48
494
51
52
53
55
56
57
58
5
61
63 64
65
66
67
68
70
Fig. B.9 – Left : ∆t (as defined in section 1.1 ) vs. station ids. Using the table B.1, the
averages are less than 3ns, except for station 51 probably because of its position at the very
end of the array. Right : Engineering Array stations (shaded are active ones).
The same analysis as in [B1] is performed. We remind the reader that time residuals of
a station are calculated with the station taken out of the fit. Figure B.10 shows that the r
dependence of the variance is similar to what was found in [B1]. All selected events have been
used because only those with at least 5 stations do not bring more precision and deteriorate
the estimation of the dependence of the variance as a function of r.
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Fig. B.10 – Left : ∆t histograms ; Right : Variance vs. distance to the core (r) ; since the
mean of the ∆t histogram is almost zero, the variance is equivalent to ∆t2. Data is cut at
r > 2000m (not enough statistics beyond).
Fitting the curve, and normalizing it properly (division by factor 4.2, using the χ2 pro-
bability distribution as in section 6 of [B1], see fig. B.11 left panel), we can compare to our
previous findings. On figure B.11, the new standard deviation is a little bit higher at low r,
but beyond ∼ 700m passes under the other one.
This new variance seems better than the other. Testing each one on the same set of data,
we found 17057 entries in the δt distribution with the new one, against 17012 for the other.
It seems that this last one surestimates the uncertainty at great r.
Fig. B.11 – Left : χ2 probability distributions, close to uniform distributions. Right : standard
deviations.
The histograms of the differences θcorr − θ and ϕcorr − ϕ are plotted on figure B.12. The
sigmas from the gaussian fits are smaller than those in [B1] (for ∆θ, 0.39 against 0.59, for
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∆ϕ, 0.55 against 0.75). This means that the effects of our new corrections are less important
than before.
Fig. B.12 – Left : θcorr− θ and ϕcorr−ϕ distributions. Right : error distributions for θ (top)
and ϕ (bottom).
On the error distributions, the means are better on 4 tanks histograms, but for higher
multiplicity we keep almost the same precision : indeed we had σθ old = 0.8, σϕold = 1.1, and
here σθ = 0.8, σϕ = 1.0.
So the new corrections are at least as good as before, or otherwise better. Moreover, they
don’t deteriorate the results of reconstruction, thanks to more reasonable values of offsets.
Conclusion
We have exposed in this note the implementation and some results on a new method
for the Engineering Array time alignment. The method is working rather well and is very
robust, it doesn’t suffer from a change of the shower core (fixed or barycenter), or when
reducing the statistics (events with at least 5 stations). Many tests have proved its good
quality.
The different determinations of the radius of curvature are in good agreement with what
was expected (R0 increasing with the energy or with the mass of the primary). Moreover,
the offsets obtained seem correct (no divergence), despite some few stations still lacking
statistics. The results (δt, angles and errors distributions) show that we can trust this new
table of corrections.
The final result remains however unchanged, the precision on our geometrical reconstruc-
tion seems to be, until further investigations :
< σθ > = 0.8 degrees,
< σϕ > = 1 degrees.
We are now waiting for the accumulation of data from the preproduction array, that will
allow us to verify the values of the calculated offsets because they should be directly measured
before installation.
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Glossaire
θ (angle ze´nithal) : angle entre l’axe de de´veloppement d’une gerbe atmosphe´rique et la per-
pendiculaire au sol au point d’impact (cf. section 4.1.2).
ϕ (angle azimutal) : dans le plan du sol, angle entre la projection de l’axe de la gerbe dans
ce plan et la re´fe´rence choisie (cf. section 4.1.2).
Xmax : profondeur atmosphe´rique traverse´e par une gerbe a` laquelle le nombre de particules
secondaires produites durant son de´veloppement est maximum. Ce parame`tre, donne´
en g/cm2, refle`te l’e´tat d’avancement d’une cascade et peut permettre la discrimination
de la nature du primaire (cf. section 2.4.3).
CDAS (Central Data Acquisition System) : le syste`me d’acquisition des donne´es d’Auger,
de´veloppe´ au LPNHE.
ED (Event Display) : le logiciel de visualisation et de reconstruction de donne´es du SD,
de´veloppe´ pour la collaboration au sein du CDAS.
Er (Event reconstruction) : librairie de reconstruction des donne´es inte´gre´e a` ED (cf. sec-
tion 3.2.4.5).
FD (Fluorescence Detector) : l’ensemble des de´tecteurs de fluorescence de l’Observatoire
Pierre Auger.
LDF (Lateral Distribution Function) : fonction qui donne l’intensite´ du signal d’une cuve
en fonction de sa distance perpendiculaire a` l’axe de la gerbe ; elle rend compte de
l’e´talement late´ral au sol des particules de la gerbe.
PMT : photomultiplicateur.
SD (Surface Detector) : le re´seau de surface de l’Observatoire Pierre Auger.
SDSim : programme permettant de simuler les cuves Cˇerenkov du re´seau de surface (cf. sec-
tion 4.1.1.2).
THRESHOLD : mode de de´clenchement particulier de l’e´lectronique d’une cuve Cˇerenkov
qui provoque l’enregistrement des donne´es (cf. section 3.2.3.5) : il faut qu’un des e´chan-
tillons de 25 ns dans le signal d’un PMT ait un contenu supe´rieur a` 1.75 VEMpic. Une
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co¨ıncidence des trois PMT de la station est ne´cessaire.
TOT (Time Over Threshold) : comme le THRESHOLD, ce de´clenchement permet l’enre-
gistrement des donne´es d’une station : dans le signal provenant d’un PMT et dans une
feneˆtre de 300 µs, il faut que 13 e´chantillons de la trace FADC aient un contenu supe´-
rieur a` 0.2 VEMpic. Une co¨ıncidence entre au moins deux PMT doit comple´ter cette
condition.
trace FADC : signal provenant de l’anode ou de la dynode des photomultiplicateurs et
e´chantillonne´ toutes les 25 ns par les convertisseurs analogiques-nume´riques rapides
(Flash Analog-to-Digital Converter) de la carte de lecture de la station.
unite´s utilise´es pour les e´nergies des rayons cosmiques :
– PeV : Peta e´lectron-Volt = 1015 eV
– EeV : Exa e´lectron-Volt = 1018 eV
– ZeV : Zeta e´lectron-Volt = 1021 eV
VEM : unite´ de mesure des signaux provenant des cuves Cˇerenkov du SD. Il est assimile´ au
VEMcharge, qui correspond a` la charge totale de´pose´e par un muon de haute e´nergie
traversant verticalement la cuve en son centre (cf. section 3.2.3.4).
VEMpic : valeur du pic du signal d’un muon de haute e´nergie traversant verticalement une
cuve Cˇerenkov en son centre (cf. section 3.2.3.4). Cette valeur, particulie`re a` chaque
cuve, est utilise´e pour le calibrage des signaux.
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Re´sume´
Le spectre des rayons cosmiques semble se prolonger au-dela` de la coupure GZK ;
le mode de production de ces particules a` ces e´nergies (supe´rieures a` 1018 eV) et leur
propagation a` travers l’espace ne sont pas bien compris. Malgre´ des flux extreˆmement
faibles, de tels rayons cosmiques sont de´tecte´s sur Terre par le biais de gerbes atmosphe´-
riques (cascades de particules secondaires) qui arrivent jusqu’au sol. Des simulations
tentent de reproduire le comportement de ces cascades en extrapolant les sections ef-
ficaces mesure´es sur les collisionneurs.
L’Observatoire Pierre Auger de´tecte ces gerbes graˆce a` des te´lescopes de fluores-
cence et un re´seau de cuves Cˇerenkov, qui couvriront finalement 3000 km2, ne´cessaires
pour accumuler suffisamment de statistiques. Le syste`me d’acquisition de´veloppe´ au
LPNHE assure la communication avec le re´seau, la re´cupe´ration et l’enregistrement
des donne´es. Le logiciel de´veloppe´ pendant la the`se permet la se´lection, la visualisation
et la reconstruction des e´ve´nements candidats. Les erreurs syste´matiques et ale´atoires
ont e´te´ identifie´es et re´duites dans tous les ajustements, afin que la de´termination
de la direction et de l’e´nergie du rayon cosmique primaire soit juste et pre´cise. L’iden-
tification de la nature du primaire par l’aˆge de la gerbe viendra comple´ter ces re´sultats.
Mots-cle´s : rayons cosmiques, Observatoire Pierre Auger, gerbes atmosphe´riques,
reconstruction, analyse de donne´es
Abstract
The cosmic ray spectrum seems to extend beyond the GKZ cut-off ; the production
mode of these particles at these energies (greater than 1018 eV) and their propagation
through space are not well understood. Despite of extremely low fluxes, such cosmic
rays are detected on Earth by atmospheric showers (cascades of secondary particles)
which reach the ground. Simulations attempt to reproduce their behavior extrapolating
the cross-sections measured on colliders.
The Pierre Auger Observatory detect these showers using fluorescence telescopes
and an array of Cˇerenkov tanks, which will finally cover 3000 km2, to accumulate suf-
ficient statistics. The acquisition system developed at the LPNHE ensures the commu-
nication with the array, the recovering and the data recording. The software developed
during the thesis allows the selection, the visualization and the reconstruction of the
events candidates. The systematic and random errors have been identified and reduced
in all the fits, so that the determination of the direction and the energy of the primary
cosmic ray is unbiassed and precise. The identification of the primary nature by the
shower age will complete these results.
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